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Introduction
Erfahrung ist nicht alles 
und der Gelehrte ist nicht passiv 
er wartet nicht darauf 
dass die Wahrheit zu ihm kommt
oder er durch Zufall auf sie stot
Er mu sich schon selbst bemuhen 
sie herauszunden 
und es liegt an seinem Denken 
ihm den Weg zu zeigen  der zu ihr fuhrt
Dafur bedarf es eines Werkzeugs
Henri Poincar
 
e
Depuis plusieurs ann ees une th ematique scientique nouvelle a  emerg e 
a la fronti
ere
entre la physique des particules et des noyaux et lastrophysique et la cosmologie
Cette discipline nomm ee  astroparticule  cherche 
a expliquer les ph enom
enes cos	
miques en utilisant les connaissances acquises sur les particules  el ementaires En
tentant de comprendre les secrets de la mati
ere elle unit donc linniment grand et
linniment petit Ce d eveloppement est port e par trois moteurs principaux 
 lutilisation de lUnivers comme un vaste laboratoire permet de b en ecier dune
 echelle de distance et de temps comme des conditions  energ etiques et de densit e
bien au del
a de ce qui est r ealisable sur Terre 
 la cosmologie th eorique et observationelle qui sappuie notamment sur les
th eories de physique des particules et les ph enom
enes de haute  energie ap	
porte maintenant en retour des contraintes et des observations 
a la physique
subatomique 
 les d eveloppements instrumentaux dont beaucoup sont issus de dispositifs
utilis es aupr
es des acc el erateurs permettent de disposer de d etecteurs de par	
ticules dorigine cosmique de plus en plus sensibles ouvrant ainsi la voie 
a
des nouvelles astronomies  lastronomie gamma lastronomie neutrino las	
tronomie des rayons cosmiques charg es de tr
es haute  energie et lastronomie
gravitationnelle
La physique des neutrinos est actuellement un des domaines les plus importants
de la physique et de lastrophysique des particules Les neutrinos sont des parti	

cules qui nont pas encore r ev el e toutes leurs propri et es Pr edits dans les ann ees
 d ecouverts exp erimentalement en  ils restent encore bien myst erieux 
a ce
jour Par exemple seules des limites sup erieures sur leur masse ont pu etre  etablies
ce qui ninterdit pas quelles puissent etre strictement nulles Quelques exp eriences
pr esentent des r esultats surprenants qui pourraient sinterpr eter par un ph enom
ene
doscillation entre neutrinos de natures di erentes Une cons equence remarquable
qui en d ecoule est lexistence de masses non nulles pour les neutrinos Celles	ci ont
une profonde inuence sur les th eories actuelles de la physique corpusculaire Par
ailleurs les neutrinos reliques du Big	Bang sont susament nombreux pour que leur
masse meme tr
es faible puisse expliquer au moins en partie la masse cach ee de
lUnivers
L etude des neutrinos cosmiques de haute  energie ore un double int eret tant dans
le domaine de lastronomie que dans celui de la physique fondamentale et de la
cosmologie Elle est motiv ee par les questions ouvertes pos ees par lobservation du
spectre des rayons cosmiques que nous pr esentons dans le premier chapitre Nous
exposons des mod
eles divers de sources de rayons cosmiques de haute  energie et ex	
pliquons dans le deuxi
eme chapitre comment des neutrinos peuvent etre produits
La faiblesse des interactions du neutrino lui permet de traverser des distances cos	
mologiques mais rend sa d etection tr
es dicile Il faut donc disposer dun volume
de d etection tr
es important an de pouvoir apporter des informations nouvelles sur
ces particules et douvrir une voie vers lastronomie neutrino
Les di erentes exp eriences en cours utilisent des techniques compl ementaires Elles
sont pr esent ees 
a la n de ce deuxi
eme chapitre Le troisi
eme chapitre est enti
ere	
ment r eserv e 
a la pr esentation d etaill ee du t elescope 
a neutrinos ANTARES un grand
d etecteur sous	marin utilisant la mer comme radiateur Tcherenkov Lexistence dun
bruit de fond  el ev e dans ce milieu n ecessite un syst
eme de d eclenchement puissant et
ecace an de ltrer le faible signal physique Dans lappendice C nous pr esentons
l etude dun tel syst
eme bas e sur des conditions logiques locales Celle	ci nous a
permis de d enir le syst
eme nal de d eclenchement du d etecteur ANTARES
Un autre objectif de ce travail est la caract erisation des performances de ce d etecteur
Cela est fait en utilisant des outils de simulation d ecrits dans le chapitre 


A laide
des comparaisons entre di erents programmes de simulation d ecrits dans lannexe
D le choix des outils standards est devenu possible Nous discutons les r esultats
obtenus 
a partir de ces simulations au cours du chapitre  en mettant laccent sur
limportance dune bonne r esolution angulaire du t elescope 
a neutrinos ANTARES Le
dernier chapitre est consacr e aux possibilit es de v erication de la r esolution angulaire
pr edite par les simulations du d etecteur
Premiere partie
Astrophysique avec les t elescopes
a neutrinos


Chapitre 
Rayonnement cosmique
de haute  energie
   Rayonnement cosmique
Latmosph
ere terrestre est bombard ee en permanence par un ux isotrope de
particules diverses provenant du cosmos g en eralement nomm es rayons cosmiques
Le spectre en  energie E des rayons cosmiques gure  suit une loi de puissance
 
dNE
dE
  E
  
avec   
 
 pour  GeV  E  

GeV
 pour 

GeV  E  
 
GeV
 pour E  
 
GeV

Le ux est mesur e tr
es exactement jusqu
a  GeV La gure  montre les
mesures au	dessus du TeV On voit tr
es bien deux points de changement dindex 
le genou 
a 

GeV et la cheville 
a 
 
GeV Des mesures montrent que des rayons
cosmiques d energies sup erieures 
a 
  
GeV existent Le m ecanisme de production
des particules de telles  energies est encore inconnu mais di erents mod
eles essaient
de lexpliquer Le mod
ele g en eralement invoqu e pour lacc el eration des rayons cos	
miques aux  energies observables est d ecrit dans le paragraphe 
Meme si beaucoup de questions restent ouvertes en ce qui concerne le ux des
rayons cosmiques la composition de ce ux est relativement bien connue et consiste
en protons neutrons noyaux  electrons et photons Bien que leur pr esence comme
composants du rayonnement cosmique ne soit pas encore prouv ee les neutrinos sont
aussi attendus Toutes ces particules se propagent di eremment dans lespace Les
particules instables se d esint
egrent comme par exemple le neutron Les particules
charg ees sont facilement d evi ees de leur chemin par des champs magn etiques galac	
tiques et extra	galactiques Seules les particules charg ees dune  energie sup erieure 
a

 
GeV et les particules neutres gardent linformation directionnelle de la source
 
L index de puissance   est souvent remplace par l index spectral      

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Fig   Flux mesur e des rayons cosmiques de haute  energie audela du TeV multipli e
par un facteur E

 Les eches indiquent les positions du genou	 point A et de la
cheville	 point B Quelques  ev enements a des  energies sup erieures a  
  
GeV soit
 

eV ont  et e observ es par AGASA  
Fig   Longueur moyenne d
absorption des rayons gamma d
 energie E

dans le fond
dius cosmologique infrarouge et microonde
 SOURCES POSSIBLES DE RAYONS COSMIQUES 
Selon leur  energie les particules interagissent plus ou moins avec le rayonnement
fossile et sont absorb ees plus tot ou plus tard ce qui limite leur distance moyenne
de parcours eet GZK  Les rayons cosmiques avec des  energies inf erieures 
a 
PeV sont expliquables par une origine galactique Lorigine des rayons cosmiques au	
dessus de la cheville se trouve probablement 
a lext erieur de notre galaxie Au	del
a
de 

eV le spectre est probablement domin e par des sources extragalactiques de
protons  En eet il est compatible avec une distribution cosmologique de sources
de protons avec un spectre dinjection provoqu e par lacc el eration de Fermi voir le
paragraphe 
La majorit e de notre connaissance de lUnivers vient de lobservation en pho	
tons car les photons ont beaucoup davantages en tant que messagers dinforma	
tions  ils sont produits en quantit e susante stables  electriquement neutres faciles

a d etecter et leurs spectres contiennent des informations d etaill ees sur les sources
Malheureusement ils sont rapidement absorb es par des milieux chauds et denses qui
nous int eressent dans ce travail de th
ese Un autre d esavantage est leur interaction
facile avec le rayonnement de bruit du fond infrarouge et le rayonnement cosmique
en micro	ondes eet GZK qui ne permet que lobservation de notre voisinage

en
rayons gamma de haute  energie   TeV voir gure 
Cest pourquoi pour observer lUnivers lointain et pour scruter les processus physi	
ques mis en uvre dans les objets astrophysiques une particule di erente du photon
est n ecessaire Elle doit etre neutre pour ne pas etre d e echie par les champs ma	
gn etiques dans lespace  elle doit etre stable pour pouvoir arriver jusqu
a nous  elle
doit avoir une interaction faible pour p en etrer des r egions opaques pour des photons
et elle doit etre produit dans une quantit e susante Le neutrino est le seul candidat
connu qui satisfasse 
a ces conditions
Le chapitre  va donc se concentrer sur la description des ph enom
enes li es aux
neutrinos  leur production propagation interaction et d etection La suite de ce
chapitre en revanche traite des rayons cosmiques et sp ecialement des photons
 energ etiques qui peuvent nous donner des indications sur lexistence de sources
de neutrinos de tr
es haute  energie
  Sources possibles de rayons cosmiques
de haute energie
Comme il est d ej
a soulign e dans le paragraphe pr ec edent lorigine des rayons
cosmiques de haute  energie nest pas encore bien comprise Il existe beaucoup de

  Mpc avec  parsec  pc  	

 anneeslumiere  	  
 
km
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eles qui essaient de bien d ecrire les donn ees et qui se rapprochent de la r ealit e 
a
chaque nouvelle observation Dans le reste de ce chapitre les th eories g en eralement
accept ees seront d evelopp ees    Les sources possibles galactiques et extra	
galactiques de tout rayonnement  energ etique y compris celles des photons et
les ph enom
enes li es 
a lacc el eration des particules seront pr esent es Le m ecanisme
dacc el eration est d ecrit dans le paragraphe 
 La mort des  etoiles  supernovae et trous noirs
Des ph enom
enes tr
es violents sont certainement en relation avec la mort des
 etoiles et les trous noirs Les  etoiles  parmi elles le soleil  brulent de lhydrog
ene
ce qui engendre une pression de rayonnement vers lext erieur Lui est oppos ee la pres	
sion gravitationnelle qui maintient l etoile dans un  equilibre hydrostatique Lorsque
les provisions dhydrog
ene dans le centre de l etoile sont  epuis ees et que sa pro	
duction d energie diminue l equilibre des pressions nest plus garanti  le noyau
seondre Leondrement provoque la mont ee de la densit e et de la temp erature
centrale ce qui permet de d emarrer la combustion de lh elium La zone de combus	
tion de lhydrog
ene se d eplace vers la surface de l etoile La production d energie
devient plus importante quavant l equilibre est de nouveau pertub e La pression
de rayonnement gone l etoile elle devient une geante rouge Les r eactions de fu	
sion de lh elium puis du carbone et de loxyg
ene assurent l equilibre de la g eante
rouge Dans le cas o
u la masse de l etoile est sup erieure 
a  masses solaires m


la temp erature centrale est susante pour les fusions jusquau fer La structure de
l etoile est maintenant comparable aux pelures dun oignon avec une r eaction de
fusion di erente dans chaque pelure Si la temp erature centrale ne sut plus pour
d emarrer une nouvelle  etape de fusion et la pression de rayonnement diminue la
pression de la gravitation provoque leondrement du noyau Les atomes du noyau
sont comprim es et les couches ext erieures de l etoile sont explos ees Ce sont elles
qui forment une n ebuleuse plan etaire La masse de l etoile diminue il ne reste plus
quun noyau dense de masse M  Selon la valeur de cette masse M  trois cas sont
possibles 
 M    m

 La compression des atomes du noyau de l etoile est arret ee
par la pression des  electrons d eg en er es

qui forment une barri
ere Le r esultat
est une naine blanche de masse M   m

qui a 
a peu pr
es la taille de
la Terre et se compose des  el ements de lhydrog
ene jusqu
a loxyg
ene Elle
se refroidit ensuite pendant plusieurs milliards dann ees et devient invisible
naine noire

C estadire qu ils sont dans un etat ou leur comportement est regi par le principe d exclusion
de Pauli qui interdit que deux electrons ou d autres particules puissent occuper la meme region
de l espace
 SOURCES POSSIBLES DE RAYONS COSMIQUES 
Dans un syst
eme de deux  etoiles proches etoiles binaires voir paragraphe
 constitu e dune naine blanche et une g eante rouge lamati
ere de cette
derni
ere peut couler vers la naine blanche


A sa surface elle peut allumer des
r eactions de fusion qui sont observables sous forme de novae et qui peuvent se
reproduire Finalement le ux de mati
ere de la g eante rouge peut augmenter
la masse de la naine blanche jusquau	dessus de la masse critique de  m


La naine blanche seondre alors tr
es rapidement La temp erature monte sous
leet de l energie gravitationnelle lib er ee et la fusion thermonucl eaire d emarre
L etoile est d echir ee et seuls des morceaux de gaz en expansion subsistent
supernova type I
            
Fig   La n ebuleuse du Crabe vue avec le Hubble Space Telescope  Au centre de
la n ebuleuse le pulsar est visible de 
   m

 M    m

 Dans la phase de g eante rouge la pression de la
gravitation dune telle  etoile est si grande que les processus de fusion jusquau
fer sont possibles Comme la production des  el ements plus lourds nest possible
quen ajoutant de l energie la production d energie au centre d etoile sarrete
et elle seondre sous la pression gravitationnelle Mais aux temp eratures cen	
trales  enormes provoqu ees par leondrement la ssion des noyaux de fer
devient possible L energie n ecessaire pour cette r eaction peut etre retir ee du
champ gravitationnel de la g eante rouge ce qui provoque instantan ement lef	
fondrement total de l etoile Il ne peut meme plus etre arret e par la pression
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des  electrons d eg en er es Les  electrons sont comprim es dans les protons for	
mant des neutrons

 L energie lib er ee par cette r eaction

se dissipe sous forme
des neutrinos dune  energie moyenne de  MeV La pression des neutrons
d eg en er es arrete enn la compression du noyau une  etoile 
a neutrons est n ee
La compression dure probablement seulement une dizaine de seconde Le recul
des neutrons arret es sur les couches implosantes suivantes produit une onde de
choc Les couches ext erieures de l etoile explosent  une supernova supernova
type II sallume
Un vestige de gaz se forme autour de l etoile 
a neutrons comme par exem	
ple la n ebuleuse du Crabe La taille des  etoiles 
a neutrons est denviron 
kms et elles poss
edent un champ magn etique  enorme Pour cette raison la ma	
jorit e des th eories pr edit la cr eation dun pulsar une  etoile 
a neutrons avec
un champ magn etique

denviron 
 
G qui tourne avec une p eriode de ro	
tation de quelques millisecondes et qui est une source de rayonnement fort
Mais probablement sa formation nest pas automatique  dans les restes de
SNA on na jusqu
a pr esent pas encore trouv e de pulsar
 M    m

 Leondrement dune  etoile dune telle masse ne peut plus
etre arret e par une barri
ere de neutrons d eg en er es  un trou noir se forme


A
son horizon caract eris e par le rayon de Schwarzschild
R
BH
 G
N
mc


dau moins quelques kilom
etres le temps sarrete Rien pas meme la lumi
ere
ne peut s echapper dun trou noir si lhorizon a  et e d epass e Cest pourquoi les
trous noirs ne sont pas observables La preuve de leur existence nest possible
quindirectement
Des trous noirs super	massifs de millions de masses solaires comme ils sont
attendus dans les centres des galaxies se sont probablement form es dans la
phase de formation de galaxies Une protogalaxie avec un centre trop massif
poussi
ere proto etoiles et jeunes  etoiles pourrait provoquer la cr eation dun
trou noir super	massif par collapse gravitationnel de la mati
ere
L energie lib er ee par lexplosion dune  etoile est  enorme  E
tot
 

 

erg Une
onde de choc produit par lexplosion s elargit dans lespace inter	stellaire de notre
galaxie Les rayons cosmiques peuvent etre acc el er es 
a de tr
es hautes  energies par
lacc el eration de Fermi voir paragraphe 
Les restes de supernovae pourraient etre des sources principales de rayons cosmiques

La reaction est p e
 
 n 
e


C est l energie de liaison des etoiles a neutrons 
E
NS
 G
N
M
 
core
R
core
 G
N
m
 
 
 km
 

J  

erg

 Gauss  G  
 
T ce qui correspond au double du champ magnetique terrestre
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jusquaux  energies dau moins 

GeV genou dans le spectre d energie des rayons
cosmiques o
u une d eviation du spectre de puissance appara t voir la gure 
Comme source dacc el eration des particules dans lenveloppe de la supernova peu	
vent servir les champs magn etiques du pulsar ou du trou noir au centre
 Systemes binaires  accr etion de matiere
Un syst
eme binaire se compose de deux  etoiles plus ou moins proches qui
tournent autour de leur centre de gravitation commun Dans la suite nous nous
int eressons seulement aux syst
emes binaires proches o
u les deux  etoiles sapprochent

a une distance moyenne de 

m  De plus nous nous int eressons seulement au
cas o
u lune des deux  etoiles est un objet compact  etoile 
a neutrons ou trou noir et
l etoile compagnon dune g eante rouge Cette derni
ere a surv ecu 
a la supernova dans
laquelle lobjet compact a  et e cr e e ou  ce qui peut arriver dans les r egions stellaires
denses  elle a  et e captur ee par lobjet compact Si la masse de l etoile compagnon
est inf erieure


a m

 lattraction de lobjet compact sur son enveloppe gazeuse est
plus grande que sa propre attraction Le gaz de son enveloppe tombe vers lobjet
compact et forme un disque daccr etion avant de peut	etre atteindre la surface


A
cause du champ magn etique  enorme 


 
G de l etoile 
a neutrons la mati
ere
tombante est d evi ee le long des lignes de champ vers les poles magn etiques
 
Eject ee
dans deux directions perpendiculaires au disque daccr etion elle constitue les deux
jets observables
	
 Dans le disque daccr etion comme dans les jets sa propre friction
chaue le gaz 
a environ 

K  elle commence 
a  emettre des rayons X La luminosit e
dun syst
eme binaire peut atteindre 

 
	
erg!s soit  
a  L


Le sch ema dun syst
eme binaire est montr e sur la gure  Les sources d energie
dun tel syst
eme sont le champ magn etique laccr etion de mati
ere ou la rotation de
lobjet compact r esultant dans des chocs qui acc el
erent des particules
	 Noyaux actifs de galaxies
Bien quencore mal connus des noyaux actifs de galaxies sont probablement
de jeunes galaxies avec un trou noir gigantesque de 
	
 
 
m

au centre Un
tel trou noir avale quelques dizaines m

de mati
ere par an Attir ee par la force
gravitationnelle immense la mati
ere tombe vers le trou noir et forme le disque
daccr etion et les jets comme d ecrit dans le paragraphe pr ec edent Des uctuations
dans le ux de mati
ere vers le trou noir se voient dans des variations de luminosit e
qui avec des  echelles de temps variant de quelques heures 
a quelques semaines

Le mecanisme reste valide pour les masses plus grandes mais le transfert de masse devient
instable

Pour les champs magnetiques encore plus intenses la matiere est de moins au moins accretee
dans le disque mais tout de suite deviee dans les jets
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Fig   Vue d
artiste de SS de  Le systeme binaire proche avec une  etoile a
neutrons ou un trou noir montre une disque d
accr etion et des jets
trahissent la petite taille de ces objets  emettant 
a quelques journ ees	lumi
ere

 Leur
consommation d energie immense fait que leur temps de vie ne peut pas exc eder
quelques millons dann ees
Les noyaux actifs de galaxies sont les objets les plus lumineux dans lUnivers Avec
une luminosit e de 


	
erg!s leur centre est tellement lumineux que la galaxie
environnante nest presque pas cest	
a	dire seulement comme n ebuleuse ou pas du
tout visible Il ny a que quelques galaxies actives proches en revanche on trouve
une accumulation aux d ecalages vers le rouge
 
de z     " du chemin vers
le Big	Bang Dapr
es les mod
eles cest exactement l epoque de la formation de
galaxies Selon leur direction par rapport 
a lobservateur  groupes di erents de
galaxies actives sont distingu es 
 Objets BL Lac blazars 
Ce sont des galaxies elliptiques avec des noyaux tr
es lumineux et violents dans
le visible Les spectres continus montrent un grand d ecalage vers le rouge Les
jets variables semblent tr
es intenses Ils pointent dans la direction de lobser	
vateur
 Galaxies Seyfert 
Ce sont des galaxies spirales avec des noyaux tr
es compacts et lumineux o
u les
r egions ext erieures ne sont presque pas visibles Parfois avec des jets parfois
comme sources radio elles montrent dans leurs spectres des lignes d emission
du gaz ionis e
 Radio galaxies 
Ces galaxies g eantes elliptiques dont un repr esentant est la galaxie M mon	
	
 journeelumiere  	  
 
km
 
z 

 
 
 le decalage vers le rouge est une mesure de distance et est deni par   z 
 
observe
 
emis
 SOURCES POSSIBLES DE RAYONS COSMIQUES 
trent un rapport  elev e des luminosit es en radio et visible Elles se composent
dune source compacte et de jets qui  emettent en radio ou dans le visible
Souvent les hotspots
  
sont aussi visibles
 Objets quasi	stellaire QSO quasars 
Ces objets quasi	stellaires avec une structure galactique sont trop loin pour
que lon puisse voir la galaxie qui les entoure Leurs centres en revanche sont
 
a  fois plus lumineux que des galaxies normales et montrent le plus
grand d ecalage vers le rouge connu Dans leurs spectres des lignes d emission
de gaz chaud sont visibles Les quasars montrent une source compacte bleue
cest	
a	dire chaude parfois avec des jets radio ou visible Le maximum de
leur  emission est en X ou infrarouge en visible ils semblent quasi	stellaires
do
u leur nom
La classication
 
est montr ee sur la gure 
Fig   Classication des noyaux actifs de galaxies de 
Les noyaux actifs de galaxies sont des acc el erateurs par excellence et pourraient
expliquer les plus hautes  energies observ ees du rayonnement cosmique Si les mod
eles
  
points chauds au bout des jets
 
quelques sousgroupes sont aussi mentionnes
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sont justes ils donnent jusqu
a " des rayons cosmiques de haute  energie Jusqu
a
pr esent lobservation du rayonnement non	thermique des noyaux actifs de galaxies
reste la seule indication pour les particules relativistes
Dans le disque daccr etion les particules sont acc el er ees vers le trou noir par
des ondes de choc associ ees au ux daccr etion puis elles interagissent soit avec la
mati
ere du disque daccr etion soit avec le champ de rayonnement ambiant Dans la
r egion dense 
a lint erieur du disque daccr etion 
a une distance inf erieure 
a  R
BH
du trou noir des champs magn etiques de  kG existent Cette r egion est opaque
pour les photons et les rayons cosmiques de haute  energie
 
 qui ne peuvent pas
quitter le disque  ils ne sont visibles quen neutrinos modeles generiques voir le
paragraphe 
Les jets relativistes se composent dun grand nombre de nuages denses et lu	
mineux de 
 
pc Ces grandes structures magn etiques ont une longueur de quelques
pc 
a un Mpc et un champ magn etique de lordre de 
 
G


A leur extr emit e dans les
hotspots o
u les nuages deviennent opaques un rayonnement intense est  emis Lin	
tensit e I
obs
du ux observable dun blazar est augment ee par le facteur de Lorentz
# 
I
obs
E   #

I


E
#

 
Il y a des mod
eles de blazars qui expliquent le rayonnement en gamma par des
processus purement  electromagn etiques Ces mod
eles ne pr edisent pas de neutrinos
Quelques mod
eles de production de neutrinos invoquant des processus hadroniques
seront pr esent es dans le paragraphe 
Dans les r egions int erieures des jets ou dans les hotspots 
a la n des jets des parti	
cules peuvent etre acc el er ees Dans les hotspots des  energies jusqu
a 
  
GeV sont
th eoriquement possible Or labsence de cible fait que les protons ninteragissent
pas et quaucun ux local de neutrinos nest produit
Selon les mod
eles le temps de s ejour dans le disque daccr etion et dans les jets
est di erent pour les  electrons et les protons do
u la di erence entre les  energies
maximales accessibles par acc el eration voir paragraphe  Le tableau  r esume
ces valeurs
 
 L energie maximale des  electrons et les protons peut etre augment ee
en acc el erant les particules dans le disque et dans les jets Les protons peuvent ainsi
atteindre une  energie maximale de 
  
GeV au lieu de 
	
GeV donnant des
neutrinos de E
max

 

GeV
 
En consequence ce modele n est pas capable d expliquer les rayons cosmiques de tres haute
energie
 
Les valeurs sont calculees avec les formules 
 et  et les parametres B
disque
  kG
B
jet
 
 
G 
p
 
 
et 
e
 
 
 comme suggere dans 
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disque jets
t
disque
E
max
disque
t
jets
E
max
jets
 electrons 
 
s 

GeV 
	
s 
	
GeV
protons 

s 
	
GeV 
  
s 
	
GeV
Tab   Temps de s ejour et  energie maximale pour les  electrons et les protons dans le
disque et les jets des noyaux actifs de galaxies

 Sursauts gamma
La nature des sursauts gamma
 
est rest ee une  enigme depuis une trentaine
dann ees et meme maintenant toutes les questions nont pas encore de r eponse
Cest en  que des satellites am ericains enregistrent pour la premi
ere fois des
 eclairs de rayons gamma 
a raison denviron un par jour venant de directions tr
es
di erentes de lespace Pendant pr
es de  ans des g en erations de satellites ont
cherch e 
a localiser lorigine de ces  eclairs  mais sans succ
es car ils sont si brefs
de quelque s 
a une dizaine de s que le temps ne susait pas pour pointer un
quelconque t elescope dans leur direction Du meme coup il ny avait aucune chance
de d eterminer leur distance exacte Cette situation observationnelle insatisfaisante
engendrait un ux de mod
eles  enorme sur la nature des sursauts Des sp eculations
existaient aussi sur lorigine des sursauts  galactique ou extra	galactique
Jusquen  o
u des  eclairs sont enn observ es par le satellite italien de rayons
X BeppoSAX  qui pour la premi
ere fois a eu le temps de d eterminer une posi	
tion approximative Juste le temps  egalement pour pointer enn un t elescope optique
dans la bonne direction et d ecouvrir un  echo persistant quelques heures apr
es l eclair
fugitif qui permettrait de mesurer la distance
Une surprise attendait les astronomes  l echo lumineux provenait dune tr
es loin	
taine galaxie


A cette distance il faut une explosion beaucoup plus puissante que
les supernovae pour produire un  echo visible ce qui a permis 
a lastronome polonais
Paczynski de les baptiser hypernovae 
Jusqu
a pr esent le satellite BATSE  a d etect e plus de  sursauts et leur dis	
tribution est isotrope sur toute la voute c eleste gure  De plus lorigine extra	
galactique des sursauts gamma est aujourdhui av er ee  les mesures ont prouv ees
leurs distances cosmologiques Cela implique quil sagit dun  ev enement tr
es rare 
environ 
 
par an par galaxie et  par Gpc

par an si on suppose une  emission
isotrope cest mille fois moins fr equent que les supernovae L energie lib er ee doit
etre de lordre de 
 
 

erg si on suppose une  emission isotrope exclusivement
 electromagn etique en photons dun spectre tr
es dur Lhypoth
ese dune  emission di	
 
Il y a aussi des sursauts X selon la longueur d onde des photons emis
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Fig   Positions des  sursauts gamma d etect es par BATSE de 
rectionnelle
 
dans un angle solide $ qui semble etre conrm ee par des mesures de
la forme de quelques spectres r eduit l energie par sursaut gamma leur taux par
contre est augment e dun facteur






A cause de la bri
evet e et de l energie de ces  eclairs ils sont expliqu es par des
 ev enements impliquant des  etoiles massives et compactes Selon les observations
il semble que deux classes distinctes de sursauts gamma existent qui se distinguent
par leur dur ee gure  et lendroit de lexplosion  
 Les sursauts gamma de longue duree   s sont suppos es etre produits par
la mort des  etoiles massives modele de hypernova
 
 ce qui expliquerait aussi
pourquoi ils apparaissent dans les r egions de formation des  etoiles Une autre
explication est lexplosion dune  etoile 
a neutrons modele de supranova
 	
 qui
pourrait expliquer lobservation de raies correspondant au fer dans le spectre
de quelques sursauts gamma
 
en anglais  beaming
 
Dans ce modele une etoile tres massive s eondre et forme un trou noir a l interieur La matiere
exterieure tombe dans le trou noir et des jets sont formes qui explosent les couches exterieures de
l etoile
 
Ce modele necessite une jeune etoile a neutrons en rotation qui accrete de la matiere et devient
instable Son eondrement dans un trou noir est accompagne d une explosion gigantesque dans
l environnement enrichi de fer  le reste de la supernova dans laquelle l etoile a neutrons a ete
formee
 SOURCES POSSIBLES DE RAYONS COSMIQUES 
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Fig   Dur ee des sursauts gamma de 



A cause de leur bri
evet e les sursauts gamma de courte duree   s ne sont
pas d etectables par la majorit e des satellites jusqu
a pr esent Il reste donc aux
futurs satellites 
a explorer la nature de ces sursauts qui semblent etre des
 ev enements isol es Parmi les meilleures hypoth
eses existants sur leur origine
on trouve la fusion de deux  etoiles 
a neutrons ou bien encore une  etoile 
a
neutrons et un trou noir
Dans tous les mod
eles une partie importante de l energie de gravitation est rejet ee
vers lespace sous forme dondes de gravitation et de neutrinos  Un ux impor	
tant de neutrinos de basse  energie quelques MeV est produit Dans les collisions
diverses corr el ees avec les sursauts gamma la production de neutrinos et de rayons
cosmiques de haute  energie est aussi possible R ecemment une observation du sur	
saut gamma GRBA en rayons gamma d energie sup erieure 
a  TeV a  et e
annonc ee par la collaboration MILAGRITO  Cela rend possible la production de
neutrinos dune  energie int eressante pour ANTARES
Le mod
ele standard des sursauts gamma sappelle reballblastwave model Selon
ce mod
ele l ev enement d epose environ 

erg l equivalent dune masse solaire
dans une r egion dun rayon inf erieur 
a  km Lexplosion
 
se propage avec une
vitesse ultra	relativiste avec des facteurs de Lorentz de #  

 

dans le milieu
environnant ce qui correspond 
a un facteur dexpansion de 

en  ms Divers chocs
internes se font dans la mati
ere  eject ee avant quelle ne r eagisse avec la mati
ere en	
vironnante Ils pourraient etre les sources de rayonnement gamma instantan e Dans
ces chocs internes protons et  electrons sont acc el er es jusqu
a 

eV Ils pro	
duisent des photons dune  energie de quelques TeV  MeV par rayonnement
 	
en anglais   reball  boule de feu
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Fig   BATSE courbes de lumiere du sursaut gamma GRB dans deux inter
valles d
 energie di erents   keV et  keV Les lignes verticales montrent les
di erents intervalles d
observation par ROTSE dans l
optique de 
synchrotron
Londe de choc se propage dans lespace inter	stellaire et chaue la mati
ere envi	
ronnante quelle d epasse


A une distance denviron 
 
pc elle d ec el
ere 
a cause
des collisions avec la mati
ere environnante Dans les chocs externes des neutrinos
peuvent etre cr e es La d ec el eration de londe de choc se fait dans les jours et mois
suivant lexplosion d etectable comme derni
ere lueur

rayonnement synchrotron en
rayons X puis optique et radio
Le choc de retour se propage 
a travers la mati
ere  eject ee Il la chaue et il d ec el
ere
en donnant des ashs optiques instantan es Le temps de propagation du choc de
retour correspond au temps d emission des gamma ce qui d etermine la dur ee du
rayonnement optique
Les ph enom
enes d ecrits expliquent bien la courbe de lumi
ere pr esent ee sur la gu	
re  Elle montre des pics multiples qui sont produits par les collisions diverses

en anglais  afterglow
 ACC

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des chocs internes avec des photons dius Pendant les  emissions instantan ees un
rayonnement optique a  et e mesur e lignes verticales La derni
ere lueur a aussi  et e
d etect ee
Il a  et e sugg er e que les rayons cosmiques de ultra	haute  energie 
  
GeV et au	
del
a pourraient etre produits dans les collisions diverses corr el ees avec les sursauts
gamma Cest pourquoi les sursauts gamma sont des candidats pour la production
de rayons cosmiques au	dessus de la cheville le point de changement dindex de
puissance dans le spectre 
a 
 
GeV Selon les mod
eles ils repr esentent environ "
du rayonnement cosmique de haute  energie
 Sources exotiques
Des mesures ont prouv e lexistence des rayons cosmiques au	del
a de 
  
GeV



A cause de labsorption de particules dune telle  energie par leet GZK il est
n ecessaire que ces rayons cosmiques viennent de notre voisinage cosmique et naient
pas parcouru plus de  
a  Mpc Or visiblement il manque des sources 
a cette
distance de la Terre An dexpliquer la proximit e de leur production des mod
eles
plus hypoth etiques existent Par exemple dans les mod
eles invoquant des d efauts
cosmologiques ou des particules fossiles super	lourdes des particules tr
es lourdes et
donc instables se d esint
egrent et donnent des neutrinos et photons de ultra	haute
 energie E  

eV De plus les neutrinos peuvent se propager sur les longues
distances et interagiraient dans notre voisinage avec le rayonnement fossile de neu	
trinos
 
ou des neutrinos lourds

 qui forment la mati
ere noire chaude Cette
interaction pourrait aussi produire les rayons cosmiques les plus  energ etiques ob	
serv es
  Acceleration des particules
Dans les paragraphes pr ec edents les sources de rayonnement cosmique de haute
 energie ont  et e pr esent ees Nous avons vu quil y a des endroits dans lUnivers o
u
des particules peuvent etre acc el er ees 
a tr
es haute  energie Dans la suite nous nous
int eresserons aux processus qui peuvent acc el erer des particules aux  energies les
plus hautes E   PeV
An dacc el erer des particules charg ees aux plus hautes  energies deux mod
eles
di erents sont en discussion  La premi
ere directe est lacc el eration par un fort
 
La cosmologie predit un bruit de fond de neutrinos du BigBang comme le fond en microondes
des photons  une radiation du corps noir d une temperature de  K La tres basse energie de
OmeV de ces neutrinos cosmologiques rend leur observation extremement dicile

avec des masses m

 eV
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champ  electromagn etique Le spectre d energie des particules ne pr esente alors pas
naturellement

la loi de puissance caract eristique des donn ees Cest pourquoi on lui
pr ef
ere une th eorie propos ee par Fermi  lacc el eration stochastique par des champs
 electriques induits par le mouvement des champs magn etiques Dans cette th eorie
le champ  electromagn etique dispara t mais un transfert net d energie cin etique est
possible
	 Acc el eration de Fermi
Pour lacc el eration stochastique par des champs  electriques induits par le mou	
vement des champs magn etiques B le gain en  energie dune particule relativiste de
charge Ze peut etre d ecrit par
dE
dt
 Zec

B  
avec lecacit e  qui d epend du m ecanisme dacc eleration


Dans la th eorie originale de Fermi les particules sont acc el er ees par diusion sur
des nuages magn etis es Dans le plasma turbulent le gain moyen en  energie d epend
quadratiquement de la vitesse des nuages v 
h%Ei
E




v
c


 
Cest pourquoi le m ecanisme sappelle acceleration de Fermi du 
eme
ordre En
g en eral lecacit e de ce processus est suppos ee detre faible  la d ependance quadra	
tique fait que le gain en  energie est relativement petit car dans un plasma non	
relativiste  
v
c
  En revanche dans le cas dun plasma relativiste avec v  c
ce processus devient tr
es ecace 
Dans le contexte de chocs astrophysiques la th eorie de Fermi a  et e modi ee Dans
ce mod
ele lacc el eration des particules se fait sur des fronts de choc nonrelativistes
Le gain moyen en  energie est lin eaire en v
h%Ei
E



v
c
 
o
u v est maintenant la vitesse des ejecta qui est reli ee 
a la vitesse du choc v
s
par
v
s
v

R
R  
 

C estadire des hypotheses speciales et un ajustement tres n des parametres sont necessaires

generalement   
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avec le facteur de compression du plasma R Ce m ecanisme sappelle acceleration
de Fermi du 
er
ordre

 Il est suppos e etre tr
es ecace mais pour un plasma rela	
tiviste il nest pas sur que le m ecanisme marche encore 
Pour les deux m ecanismes les calculs de ux donnent une loi de puissance
d&E
dE
  E
  
 
o
u lindex de puissance   ne d epend que de la compression du plasma 
  
R ' 
R 
 
Un spectre avec     correspond 
a une acc el eration avec une quantit e de puissance
constante par d ecade d energie
Meme si les acc el erateurs produisent un spectre avec     le spectre observ e
des rayons cosmiques formule  est plus raide Cela sexplique par le fait  que
les rayons cosmiques sont g en eralement enferm es dans notre galaxie par le champ
magn etique et que leur probabilit e de sen  echapper d epend de leur  energie Le
temps caract eristique est obtenu 
a partir de la composition des rayons cosmiques
plus pr ecisement du rapport de la quantit e de noyaux secondaires comme Li Be B

a celle des noyaux doxyg
ene et de carbone  tE   E
 
avec 	   au	dessous
de 

GeV Du spectre
dNE
dE
  E
 
 E
 

on d eduit 
   compatible avec lhypoth
ese dun spectre raide dacc el eration
    comme attendu pour lacc el eration par chocs
Comme expliqu e plus haut les particules ne sont acc el erables qu
a une  energie
maximale voir aussi les paragraphes suivants qui d epend de lacc el erateur Leur
spectre montre donc une coupure  il tombe rapidement 
a z ero 
a l energie E
max

comme on le voit dans les spectres montr es dans le chapitre 
Suivant que les particules acc el er ees sont des protons ou des  electrons les th eories
pr edisent la production ou non de neutrinos Les mod
eles existants doivent etre
conrm es par les observations Malheureusement jusqu
a pr esent linterpr etation
des observations nest pas indiscutable Par exemple lobservation de rayons gamma
de  
a  TeV est plutot expliqu ee par les mod
eles impliquant les protons


A linverse
lobservation de sources avec une variabilit e inf erieure 
a une heure pr ef
erent les
mod
eles impliquant des  electrons

en anglais on utilise plus souvent le terme shock acceleration  acceleration par chocs
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	 Modeles  electromagn etiques
Dans les mod
eles  electromagn etiques les particules acc el er ees sont des  electrons
Dans les champs magn etiques forts ils rayonnent des photons synchrotrons de tr
es
haute  energie ou ils interagissent par diusion Compton inverse 
e

' 
soft
 e

' 
TeV
 
Cest pourquoi les rayons gamma du TeV d etect es sont suppos es venir dacc el era	
teurs 
a  electrons
L energie maximale 
a laquelle un  electron peut etre acc el er ee est donc limit ee par
les pertes d energie dans ces deux processus Elle est de
E
max
e
    



B
G

  
GeV  
Puisque dans les mod
eles  electromagn etiques la production de neutrinos nexiste
pas ils ne sont pas consid er es dans ce travail de th
ese
		 Modeles hadroniques
Dans les mod
eles hadroniques les particules acc el er ees sont des protons Le
rayonnement synchrotron des protons est supprim e dun facteur

m
e
m
p


compar e
aux  electrons En revanche leur  energie maximale est d etermin ee par la taille R de
lacc el erateur
E
max
p
 
 
R
pc
B
G
GeV 
et par le temps de s ejour t
res
  R quils restent dans lacc el erateur
E
max
p
    


t
res
s
B
G
GeV  
G en eralement leur temps de s ejour dans lacc el erateur est plus  elev e que pour
les  electrons comme le montre le tableau  En consequence les protons sont
acc el erables 
a plus hautes  energies
Dans un milieu assez dense les protons interagissent avec des photons

ou 
moins souvent  avec dautres protons et produisent des m esons qui se d esint egrent
en photons  electrons neutrons

et neutrinos
	


par exemple des photons synchrotrons emis par des electrons

N etant plus connes par le champ magnetique les neutrons s echappent de la source et se
desintegrent en protons donnant un certain ux de rayons cosmiques

Si nous parlons d une particule l antiparticule y est inclue  

signie 

 

 comme 
signie 


 

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Chaque m eson produit peut interagir dans le milieu au lieu de se d esint egrer Cette
comp etition entre interaction et d esint egration est caract eris ee par l energie critique

i
de chaque m eson i par exemple i  K  Si l energie E du m eson est inf erieure

a 
i
 et cest le cas dans les acc el erateurs astrophysiques avec des densit es denviron

 
atomes!cm

 tous les m esons se d esint
egrent et le spectre des neutrinos suit
le spectre de lacc el erateur lui	meme      La pr esence dune coupure dans le
spectre des protons voir ci	dessus se reproduit dans le spectre des neutrinos Leur
 energie suit la formule suivante 
E

  E
p
E




E

  E
p

Si au contraire E 
 
i
 les m esons interagissent et le spectre des neutrinos decro t
plus rapidement dune puissance en E


Meme si  dans les acc el erateurs de protons  neutrinos et photons sont produit
en meme temps et par les memes m ecanismes les ux de neutrinos ne sont pas
d eductibles des ux de photons d etect es 
a cause des di erentes possibilit es dab	
sorption et dinteractions de photons Dans le cas de sources opaques les protons et
photons et meme les neutrons ne sont pas capable de s echapper seuls les neutrinos
s evadent

 donnant un ux direct Dans le cas contraire si la source est nonopaque
les protons et photons s evadent de la source presque sans interagir et aucun ux
direct de neutrinos ne peut etre observ e
En revanche et cest toujours possible un ux dius de neutrinos de haute  energie
peut etre provoqu e par linteraction des particules  energ etiques  emises avec le milieu
inter	stellaire
  Observation experimentale
Le ciel a  et e observ e en photons de toutes longueurs donde  du radio vers
les micro	ondes infrarouge et visible ultraviolet rayons X et gamma Plusieurs
exp eriences satellites et d etecteurs terrestres ont pour but linvestigation de lUni	
vers des sources de rayons cosmiques et des m ecanismes dacc el eration 
a laide de
	
en anglais  neutrinoonlyfactory
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photons Les avantages des d etecteurs terrestres sont leurs grandes surfaces et leurs
longs temps dexposition En cons equence ils peuvent observer des  energies plus
 el ev ees et des ux plus faibles que les d etecteurs spatiaux
Ce qui nous int eresse ici cest plutot le spectre de tr
es haute  energie lastronomie des
rayons gamma du TeV La raison est la suivante  une source qui peut produire des
photons dune telle  energie est peut	etre aussi capable de donner les neutrinos dune
 energie comparable Un r esum e de l etat actuel de lastronomie des rayons gamma
de tr
es haute  energie est donn e dans la r ef erence  Les exp eriences en cours sont
bri
evement pr esent ees dans le tableau  La plupart de ces exp eriences utilise la
technique de d etection de la lumi
ere Tcherenkov dans lair pour une description de
leet Tcherenkov voir paragraphe 
Exp erience Lieu D ebut E TeV  


AGASA  Akeno Japan   


Cangaroo  Woomera Australia   	  
CAT  Th emis France   	  
CELESTE  Th emis France   	  
Durham  Narrabri Australia   	  
GRAAL  Almeria Spain   	  
HEGRA  La Palma Canary Islands   	    
HESS  Gamsberg Namibia   	  
MAGIC  La Palma Canary Islands   	    
MILAGRO  New Mexico USA   	  
VERITAS  MtHopkins Arizona   	    
Whipple  MtHopkins Arizona   	  
Tab   Exp eriences en cours dans l
astronomie des rayons gamma du TeV 
nom lieu d ebut de prise de donn ees sensibilit e en  energie et r esolution angulaire
Parmi les nombreux objets vus en rayons gamma de haute  energie par ces
exp eriences il y a probablement aussi quelques sources de neutrinos Cetaines sources
ponctuelles int eressantes pour un t elescope 
a neutrinos sont pr esent ees dans les
tableaux  sources galactiques et  sources extra	galactiques Elles ont  et e
s electionn ees en respectant les deux crit
eres suivants  
 la source a  et e d etect ee en rayons gamma de lordre dune centaine de GeV ou
du TeV


 la source est connue et selon les mod
eles d ecrits elle pourrait etre un candidat
de rayonnement en neutrinos

Dans la communaute des astrophysiciens les criteres pour une detection sont encore discutes
voir par exemple 	 Pour la selection presentee ici nous avons ignore ces incertitudes
 OBSERVATION EXP

ERIMENTALE 
Fig   En haut  sources ponctuelles s electionn ees en coordonn ees galactiques Les
symboles di erents indiquent les classes de sources pr esent ees au cours de ce chapitre
En bas  carte du ciel observable avec le t elescope a neutrinos ANTARES en coordonn ees
galactiques Selon l
 echelle les bandes de couleurs di erentes correspondent aux temps de
visibilit e La position de toutes les sources s electionn ees est indiqu ee par les points blancs
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La gure  montre le ciel observable en coordonn ees galactiques Les sources
s electionn ees y sont indiqu ees Le ciel observable avec le d etecteur ANTARES est  egale	
ment montr e
Parmi les sources s electionn ees la n ebuleuse du Crabe est certainement une des
sources les plus int eressantes Elle a  et e observ ee de fa(con exhaustive dans le ra	
dio et le visible montr e sur la gure  en rayons X et gamma
 



A cause de
son  emission continue en rayons gamma elle est l etalon de lastronomie gamma
Cette n ebuleuse est le reste de la supernova SN et contient un pulsar au centre
des couches de gaz en expansion qui stimule l emission de photons de toutes les
longueurs donde par ce gaz
Les seuls objets d etect es en rayons gamma du TeV sont des objets proches avec
z   Une explication possible de cette limitation des grands t elescopes terrestres
est labsorption des rayons gamma de haute  energie  selon les calculs des rayons
gamma de  TeV sont absorb es si la distance de la source est sup erieure 
a z  
et pour z   plus de " des rayons gamma du TeV sont absorb es 
  Conclusion  les neutrinos pour nous aider
Dorigine galactique ou extra	galactique les rayons cosmiques pourraient nous
apporter des informations importants sur le pass e de lUnivers et la physique de tr
es
haute  energie encore largement m econnue Les sources du rayonnement cosmique
qui viennent detre mentionn ees sont diverses et les mod
eles propos es montrent des
di erences importantes An dam eliorer la compr ehension des origines du rayon	
nement cosmique de haute  energie il est n ecessaire dobserver le ciel de haute  energie
sous di erents aspects Les neutrinos peuvent nous aider 
a trouver les bons mod
eles
et 
a resoudre l enigme de lorigine des rayons cosmiques de haute  energie De plus
avec les t elescopes 
a neutrinos il est possible de sonder plus profond ement lUnivers
Comment ) Le chapitre suivant va le montrer
 
L emission en rayons gamma a ete conrmee jusqu a 
 TeV
 CONCLUSION  LES NEUTRINOS POUR NOUS AIDER 
Position Distance Observations en rayons gamma
Noms RA DEC kpc de haute  energie
Pulsars
Crab    E   TeV HEGRA
PSR B' E   TeV Cangaroo
Geminga    E   GeV Whipple
Vela Pulsar  	  E   TeV Cangaroo
PSR B	
PSR B	  	  E   TeV Cangaroo
PSR B	   	  E   TeV Cangaroo
Cir Pulsar
PSR B   	  E   TeV Cangaroo
GX 	
SS

    E   GeV Whipple
Restes de supernovae
SN	A  	  E   GeV Durham
SN  	  E   TeV Cangaroo
PKS 	
RX J
 
	  	 ) E   TeV Cangaroo
G 	
CasA    E   TeV HEGRA
C
Sources de rayons  avec accretion
Vela X   	  E   GeV Durham
Cas Gamma     E   GeV Whipple
U '
Cen X 
  	  E   GeV Durham
Sco X   	  E   GeV Whipple
Her X     E   GeV Whipple
Cyg X 
    E   GeV Whipple
Tab   Sources galactiques s electionn ees
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Position Distance Observations en rayons gamma
Noms RA DEC z de haute  energie
Galaxies Seyfert
NGC     E   GeV Whipple
PerA

C    E   GeV Whipple
U'
NGC     E   GeV Whipple
CenA  	  E   GeV Durham
NGC 
Blazars
QSO 	    E   GeV Whipple
PKS 
    E   GeV Whipple
PKS 
    E   GeV Whipple
QSO     E   GeV Whipple
PKS     E   GeV Whipple
OJ 
Mrk    E   TeV HEGRA
QSO 	    E   GeV Whipple
QSO 	    E   GeV Whipple
W Comae ON 
QSO     E   GeV Whipple

C
    E   GeV Whipple

C	  	  E   GeV Whipple
QSO 	    E   GeV Whipple
C 
QSO 


    E   GeV Whipple
Mrk    E   TeV HEGRA
QSO    	  E   GeV Whipple
PKS  
  	  E   TeV Durham
QSO     E   GeV Whipple
BL Lacertae
ES 
    E   GeV Whipple
E   TeV Whipple
Tab   Sources extragalactiques s electionn ees
Chapitre 
Astrophysique des neutrinos
de haute  energie
Les neutrinos de haute  energie sont suppos es etre produits dans des interactions
in elastiques de protons  energ etiques avec une cible  comme nous lavons vu
dans le paragraphe  Ce m ecanisme app el e astrophysical beam dump produit
des m esons  energiques qui se d esint
egrent en cascades en donnant entre autres des
neutrinos selon la formule  Cela nest possible que dans un environnement avec
un champ magn etique fort an de conner les particules charg ees et dacc el erer
les protons et avec susament de gaz local qui peut servir de cible Dans ce
chapitre nous d ecrivons en d etail les sources de neutrinos dans lesquelles ces con	
ditions sont remplies et donc le processus de production de neutrinos de haute
 energie est th eoriquement possible Les paragraphes suivants r esument les processus
physiques dinteraction et de d etection des neutrinos et pr esentent des exp eriences
en cours Lexp erience ANTARES sera d ecrit dans le chapitre 
  Sources de neutrinos
Lensemble des sources possibles de neutrinos de haute  energie est grand Il peut
etre divis e en deux sous	ensembles  les sources galactiques et les sources extra
galactiques
Quelques sources astrophysiques sont connues comme  emetteurs de neutrinos dau	
tres sont pr edites par la th eorie Les sources de neutrinos de haute  energie nont
pas encore  et e observ ees directement mais leur existence peut etre d eduite des pro	
pri et es des rayons cosmiques Certainement avec louverture dune nouvelle fenetre
sur lUnivers des sources inattendues vont etre d ecouvertes Dans la suite un bref
r esum e sur toutes les sources possibles  proches et lointaines  est donn e Les ux
 
attendus sont montr es sur la gure 
 
Sauf indication contraire la notation 

signie dans la suite toujours 

 

 



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La majorit e des sources extra	galactiques d ecrites ici produit un signal dicile 
a
d etecter quelques muons par an voir tableau  Pourtant le r esultat de la somme
de toutes les sources est un ux isotrope et dius plus important que le ux des neu	
trinos atmosph eriques Dans les mod
eles optimistes il devient la source dominante
de neutrinos sur Terre 
a partir de  ou  TeV combin e avec un ux de rayon	
nement dius de neutrinos de haute  energie provenant des interactions de rayons
cosmiques avec le milieu inter	stellaire
 Neutrinos atmosph eriques
Latmosph
ere terrestre constitue une source naturelle de neutrinos Les rayons
cosmiques interagissent avec les noyaux de latmosph
ere et produisent des m esons
qui se d esint
egrent en donnant des neutrinos  electroniques et muoniques selon la for	
mule  Le spectre des neutrinos muoniques s etend du MeV jusquau TeV comme
le montre la gure  Il suit le spectre des rayons cosmiques jusqu
a  GeV avec
un index de puissance      Au	dessus de  GeV les muons provenant de la
d esint egration des m esons atteignent la surface de la Terre o
u ils sarretent avant
de se d esint egrer Cest pourquoi le spectre des neutrinos decro t plus rapidement
Au	del
a de  TeV le ux moyenn e sur tous les angles est donn e par  
d&

ATM

dE

d$
   

E

GeV

 	
cm
 
s
  
sr
  
GeV
  
 
La position de ce changement du spectre augmente avec langle z enithal ce qui en	
gendre une distribution angulaire caract eristique uniforme mais pas isotrope voir
gure 
Les calculs d etaill es du spectre consid
erent non seulement la composition et le spec	
tre exact des rayons cosmiques mais aussi les eets du champ magn etique de la Terre
et 
a de tr
es hautes  energies   TeV la d esint egration des m esons charm es


Le ux des neutrinos atmosph eriques de haute  energie au	del
a du TeV constitue
une source d etalonnage pour les t elescopes 
a neutrinos En revanche la v erication
exp erimentale des pr edictions th eoriques des ux des deux saveurs  electronique et
muonique et leurs distributions angulaires montre une di erence 
a basses  energies
MeVGeV indication forte doscillations de neutrinos muoniques voir par exem	
ple 
 Neutrinos solaires
Le soleil est une source connue de neutrinos La fusion nucl eaire 
a lint erieur du
soleil produit des neutrinos par la r eaction

Leur desintegration spontanee cause des neutrinos instantanes
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p 

He' e

' 
e
'  MeV 
Les neutrinos solaires ont une  energie tr
es basse inf erieure 
a  MeV et leur d etection
est dicile N eanmoins depuis  les neutrinos solaires ont  et e d etect es dans des
r eservoirs deau et de gallium Des mesures de ux ont mis en  evidence un manque
de plus de " des neutrinos pr edits par la th eorie Ce probl
eme encore non r esolu
peut etre expliqu e par lhypoth
ese doscillation des neutrinos  electroniques produits
Le soleil produit aussi un ux de neutrinos muoniques de haute  energie TeV par
interaction des rayons cosmiques avec latmosph
ere solaire Celle est plus dense que
latmosph
ere terrestre ce qui se re
ete dans le spectre qui est plus raide que le
spectre des neutrinos atmospheriques  Le ux montr e sur la gure  est
donn e par la formule 
d&

SOL

dE


 
   
 
E
   

 AE

cm
 
s
  
GeV
  
E    

GeV
   
 
E
  

 AE

cm
 
s
  
GeV
  
E    

GeV 

avec A     
 
 Il d epasse le ux de neutrinos atmosph eriques dun facteur 
resp  
a  GeV resp  TeV
	 Neutrinos du plan galactique
Les rayons cosmiques ne peuvent pas interagir uniquement avec latmosph
ere de
la Terre D ej
a sur leur chemin ils rencontrent des nuages de poussi
ere qui peuvent
servir de cible Par exemple dans le plan galactique des interactions avec la mati
ere
du plan galactique peuvent engendrer un ux de neutrinos d etectable qui suit le
spectre des rayons cosmiques jusquaux plus hautes  energies car les m esons ne sont
pas absorb es Le ux de neutrinos muoniques peut etre parametris e par  
d&

GAL
dE

d$
    
 

E

GeV

 	
cm
 
s
  
sr
  
GeV
  
 
Le ux d epend de la densit e du gaz inter	stellaire Ici une densit e de   gcm
 

comme sugg er ee dans  a  et e prise en compte
Le centre de notre galaxie qui abrite probablement un trou noir massif de 

m


 emet un rayonnement intense et repr esente une source  eventuelle de neutrinos 
Le ux calcul e de cette source ponctuelle est de
d&

CGA
dE

    
 

E

GeV

 	
cm
 
s
  
GeV
  
 
Il est montr e sur la gure 
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
 Neutrinos d etoiles binaires
Dans les syst
emes binaires compos es dun objet compact  etoile 
a neutrons trou
noir et dune g eante rouge un disque daccr etion peut se former autour de lob	
jet compact paragraphe  Des rayons cosmiques de tr
es hautes  energies peu	
vent etre produits par acc el eration stochastique paragraphe  dans le disque
daccr etion et interagir avec la mati
ere de l etoile compagnon Ce processus d ecrit
par l equation  produit des neutrinos de haute  energie
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Fig   Flux dius de neutrinos de haute  energie  neutrinos atmosph eriques ATM 
neutrinos du plan galactique GAL  neutrinos cosmologiques COS  neutrinos de
sursauts gammaGRB  neutrinos des noyaux actifs de galaxies AGN    
 SOURCES DE NEUTRINOS 
 Neutrinos des restes de supernovae
Les supernovae sont des  emetteurs connus de neutrinos de basse  energie de
quelques dizaines de MeV Les neutrinos de la supernova SNA ont  et e d etect es
par plusieurs exp eriences  Mais les supernovae et les restes de supernovae peu	
vent aussi etre des sources de neutrinos de haute  energie En eet les rayons cos	
miques de haute  energie produits dans la supernova paragraphe  peuvent
interagir avec la mati
ere interstellaire ou la mati
ere de lenveloppe de la supernova
et engendrer des rayons gamma et des neutrinos Par exemple des rayons gamma
avec une  energie sup erieure 
a  TeV ont  et e d etect es dans les restes de la super	
nova SN par lexp erience CANGAROO Cest pourquoi les restes de supernovae sont
aussi des candidats pour l emission de neutrinos dune telle  energie Par exemple le
ux pr edit de neutrinos de reste de la supernova SN la n ebuleuse de Crabe
est donn e par  
d&

Crabe
dE

    
 

E

GeV

 	
cm
 
s
  
GeV
  
 
Dans certains autres mod
eles

 des noyaux de fer peuvent etre extraits de la
surface de l etoile 
a neutrons fraichement form ee Ils sont acc el er es 
a hautes  energies
dans le champ magn etique et interagissent avec le champ de radiation aux poles de
l etoile 
a neutrons De leur photo	d esint
egration r esultent des neutrons  energetiques
qui quittent le reste de la supernova Sur leur chemin 
a lext erieur ils interagissent
avec la mati
ere dans lenveloppe de la supernova en produisant des neutrinos et
gammas Ceux qui passent lenveloppe sans interaction se d esint egrent en protons
r elativistes qui contribuent aux rayons cosmiques dorigine galactique Le r esultat
est un ux de neutrinos de haute  energie jusqu
a  PeV qui selon la distance
de la supernova 
a lobservateur peut exc eder le ux de neutrinos atmosph eriques
pendant la premi
ere ann ee apr
es la supernova
Meme si dans les mod
eles optimistes les restes de supernovae donnent des ux
observables de neutrinos pendant plusieurs ann ees apr
es la supernova un probl
eme
grave subsiste cependant  les supernovae sont des  ev enements rares Seulement 

a  sont attendues par  ans dans une galaxie comme la notre De plus pour
etre observable 
a des grandes distances par exemple le rayon de notre galaxie leur
luminosit e doit etre assez grande
 Neutrinos des noyaux actifs de galaxies
Les noyaux actifs de galaxies d ecrit dans le chapitre  sont surement un des
ph enom
enes les plus violents dans lUnivers et peuvent etre la source de neutrinos de

Ce sont des modeles de pulsars avec un champ magnetique B  
 
G et une periode de
rotation d environ  ms 
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Fig   Flux de neutrinos de quelques sources ponctuelles  le soleil SOL  le centre
galactique CGA  la galaxie active C C  la nebuleuse du Crabe Crabe
 et le reste d
une jeune supernova jeune SNR 
tr
es haute  energie Il y a beaucoup de mod
eles di erents pour expliquer comment des
neutrinos de haute  energie peuvent etre produits par ce ph enom
ene En cons equence
les ux pr evus peuvent diverger beaucoup mais ils sont plutot 
a interpr eter comme
limites sup erieures des ux 
a attendre


Pour la production de neutrinos de haute  energie deux classes de mod
eles existent 
les modeles generiques et les modeles de jets Ils sont expliqu es dans lannexe A La
gure  montre les ux dius calcul es dans un mod
ele g en erique Stecker  et

voir aussi la discussion dans l annexe A
 SOURCES DE NEUTRINOS 
les ux r esultants de trois mod
eles de jets di erents Protheroe  Mannheim 
et Halzen  Comme nous lavons vu dans le paragraphe  l energie maximale
des neutrinos est de lordre de E
max

 

GeV
Pour les sources ponctuelles on ne trouve que peu de pr edictions pour le ux de
neutrinos dans la litt erature Or si on suit les arguments d evelopp es dans  on
peut transformer les ux de rayons gamma pr edits par exemple dans  en ux
de neutrinos Les ux ainsi pr edits sont montr es dans le tableau  La gure 
montre entre autre le ux calcul e pour la source C  un blazar
Source z &

E

 TeVcm
 
s
  
Mkn    
  
Mkn    
  
ES '    
  
ES '    
  
PKS 	    
  
PKS 	    
  
C  
  
disque ' 
  
jet
C  
  
disque ' 
  
jet
Tab   Pr edictions de ux d etectables de neutrinos audessus de  TeV pour quelques
sources ponctuelles  
 Neutrinos de sursauts gamma
Les rayons cosmiques dultra	haute  energie provenant de collisions diverses cor	
r el ees avec les sursauts gamma peuvent interagir sur leur trajectoire dans lespace
en donnant des neutrinos d energie E

 

GeV 
Des neutrinos de plus haute  energie peuvent etre produits par les interactions des
rayons cosmiques acc el er es dans la source du sursaut gamma avec le champ de
photons dans cette source Ils arrivent en meme temps que les rayons cosmiques
provenant de ce sursaut gamma Cest particuli
erement int eressant parce que les
rayons cosmiques de tr
es haute  energie narrivent probablement pas tr
es nombreux
sur Terre 
a cause de leet GZK La d etection de neutrinos de sursauts gamma avec
des  energies sup erieures 
a 

GeV conrmera donc leur production
Le mod
ele de Waxman et Bahcall  pr edit un ux de neutrinos donn e par
d&

GRB
dE

d$

 
  
  

E

GeV

  
cm
 
s
  
sr
  
GeV
  
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b
  
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E
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 
s
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o
u E
b
  
a  TeV pour #   Cette pr ediction est valable pour un sursaut
gamma *standard* qui peut etre d ecrit par le mod
ele pr esent e dans le paragraphe
 Or il est plus probable de d etecter l emission de neutrinos dun seul sursaut
avec des propri et es favorables plutot que beaucoup de sursauts *standards*
Avec moins dun  ev enement par an le taux d ev enements attendus est tr
es petit voir
plus loin le tableau  Pourtant lobservation de neutrinos des sursauts gamma
est faisable Il faut seulement se mettre en co ncidence avec dautres exp eriences qui
observent le ph enom
ene par exemple dans loptique Avec une fenetre d enie en
temps et la connaissance de la direction il est possible de r eduire 
a la fois l energie
de seuil et le bruit de fond
 WIMPs
Les WIMPs

sont une source possible de neutrinos Sils existent les WIMPs
saccumulent dans les centres de la Terre du Soleil et de la galaxie par capture
gravitationelle La d etection et lidentication de ces vestiges cosmologiques serait
dune importance immense pour la cosmologie et la th eorie des particules
La densit e de ces particules aux centres du Soleil et de la Terre permet des anni	
hilations de WIMPs via les processus de la formule  Les densit es critiques sont
d ependantes des param
etres des th eories


'  b
+
b m


 m
W
'  W

W
 
m


 m
W


Par la d esint egration des quarks ou bosons	vecteur lourds des neutrinos de haute
 energie sont cr e es Leur  energie est dautant plus grande que la masse des neutralinos
est grande La direction des neutrinos provenant de neutralinos pointe toujours vers
le centre de la Terre ou du Soleil ce qui facilite leur d etection avec un t elescope 
a
neutrinos comme ANTARES
 Autres sources
Les interactions des rayons cosmiques dultra	haute  energie avec le rayonnement
fossile des photons peuvent produire des neutrinos dune  energie sup erieure 
a 

GeV Le ux de ces derniers dapr
es un mod
ele de Yoshida  est indiqu e sur la
gure 
Les neutrinos les plus  energ etiques sont hypoth etiques  dans les mod
eles exotiques
de d efauts topologiques voir paragraphe  des neutrinos dune  energie jusqu
a

Weakly Interacting Massive Particles  particules massives d interaction faible

Les modeles les plus a la mode sont les modeles supersymetriques ou la particule la plus legere
est le neutralino Cette particule stable serait un candidat par excellence pour un WIMP
 D

ETECTION DES NEUTRINOS 

 
GeV peuvent etre produits Ces mod
eles hypoth etiques ne sont pas consid er es
dans ce m emoire de th
ese Cependant n etant expliquable par aucun autre mod
ele
la d etection de neutrinos dune telle  energie conrmera ces mod
eles exotiques
 Detection des neutrinos
Les neutrinos ninteragissent que par interaction faible avec la mati
ere cest
pourquoi leur longueur dinteraction est immense Cela explique que la majorit e
dentre eux ne subisse aucune inuence lorsquils traversent la terre

 Et pourtant
leurs rares interactions sont le seul moyen de les mettre en  evidence meme si cela
n ecessite des d etecteurs avec un tr
es grand volume Mais ce d esavantage est attenu e
si on se concentre seulement sur les neutrinos muoniques  un muon produit dans
une interaction loin du d etecteur peut se propager sur des grandes distances et
arriver jusquau d etecteur Le volume eectif de d etection est accru par le parcours
du muon et devient assez vaste Cela est montr e sur la gure  Cest la raison
pour laquellle dans les chapitres suivants la majorit e des descriptions portera sur la
saveur muonique
 Interaction des neutrinos avec la matiere
Les interactions de neutrinos pertinentes sont des interactions profond ement
in elastiques avec un nucl eon N par courant charg e parce quelles donnent en plus
dune gerbe hadronique X un lepton charg e qui peut etre d etect e  


+

 'N  
 


 'X  
La section ecace de cette r eaction est
d


dxdy

G

F
m
N
E



M

W
Q

'M

W


h
xqxQ

 ' x+qxQ

  y

i

avec les variables d echelle de Bjorken x 
Q
 
m
n
E

 E


et y 
E

 E


E

 la masse du
nucl eon de la cible m
N
 la masse du boson W M
W
 la constante de Fermi G
F
 et le
carr e de la quadri	impulsion transf er ee entre le neutrino et le muon Q

 qxQ

 et
+qxQ

 sont les fonctions de distribution des di erents quarks quarks de valence et
quarks de la mer Les sections ecaces pour le mod
ele CTEQ	DIS sont montr ees
sur la gure 
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Fig   Augmentation du volume ef
fectif de d etection par rapport au vol
ume g eom etrique du d etecteur grace aux
grandes distances R

parcourues par les
muons de haute  energie
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Fig   Sections ecaces des courants
neutres et charg es pour neutrinos et an
tineutrinos
Absorption dans la Terre
La section ecace dinteraction des neutrinos avec la mati
ere est minuscule pour
des  energies basses
	
 Mais elle augmente avec l energie voir gure  et arrive 
a

 
cm


a  PeV Cet eet se re
ete dans la longueur dinteraction qui baisse
gure  
L
int
E

 


total
N
E

N
A
 
o
u N
A
est le nombre dAvogadro en g
  
 La probabilit e dinteraction du neutrino
augmente ainsi Un neutrino ascendant avec un angle dincidence  au	dessus du
nadir

rencontre donc une certaine densit e	colonne z de terre gure  qui doit
etre compar ee 
a la longueur dinteraction L
int
 On peut d enir le coecient de

Pour les energies superieures a  TeV ce n est plus valable comme nous le verrons dans le
paragraphe 



Par exemple elle est de 
total
N
 
 
cm

a  GeV
	
Dans la suite nous appelons cet angle l angle zenithal 
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transmission de la Terre gure  
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
 
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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L
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
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Le facteur ,E

  consid
ere la r eg en eration des neutrinos par les interactions par
courant neutre  qui nest pas pris en compte dans la suite
Labsorption dans la Terre est n egligeable pour des neutrinos horizontaux    


voir gure 


A linverse le ux isotrope de neutrinos ascendants est r eduit de
" resp " au	del
a de E

  TeV resp  PeV
Cette argumentation nest valable que pour les neutrinos  electroniques et muoniques
car les  electrons et muons produits dans la r eaction sont absorb es apr
es un parcours
plus dans le cas du muon ou moins pour l electron long Les neutrinos tauiques au
contraire sont r eg en er es apr
es leur interaction parce que le tau se d esint
egre avant
detre absorb e dans la terre donnant un nouveau neutrino tauique dune  energie
plus basse Ce dernier parcourt la Terre jusqu
a ce quil interagisse de nouveau 
donnant encore un nouveau neutrino tauique dune  energie encore plus basse Ce
processus se termine seulement quand le neutrino a une  energie susement basse
pour ne pas interagir de nouveau cest	
a	dire E


  TeV
Angle entre muon et neutrino
Le muon suit presque exactement la direction du neutrino et la d eviation du
muon sur son chemin est largement domin ee par la diusion multiple
 
de Coulomb
Suivant la formule  langle entre les directions du neutrino et du muon peut
etre approch e par 
r
D



E
 
s
m
N
E

rad 
n


E

  GeV


E

  TeV

pour des  energies inf erieures 
a  TeV La gure  montre la distribution de 

au
moment de la production du muon et au niveau du d etecteur La courbe des muons
arrivant jusquau d etecteur points ouverts est d ecrite par la formule suivante 
h

i 

	

E

TeV 
 
E
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 
en anglais  multiple scattering
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d
 energie E

et le muon produit dans l
in
teraction par courant charg e en haut et
fraction moyenne de l
 energie du neutrino
emport ee par le muon en bas Les deux
courbes montrent le cas a la production
points pleins et le cas des muons arrivant
jusqu
au d etecteur points ouverts
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Fig   Sections ecaces pour un
muon d
 energie E

dans l
eau comme elles
sont utilis ees dans les simulations La g
ure montre la section ecace totale 
TO
TAL
 et les sections ecaces des proces
sus de bremsstrahlung 
BREMS
 de pro
duction de paires 
PAIR
 et des interac
tions nucl eaires 
NUCL

 Propagation des muons
Des muons de haute  energie   cest	
a	dire au	dessus de  TeV ne sont
plus des particules dionisation minimale
  
 Au contraire les processus rayonnants
causent des uctuations importantes pour la perte d energie Au	dessus de 

TeV
les incertitudes dans les sections ecaces du muon du point de vue th eorique aug	
mentent tellement quelles permettent seulement de calculer lordre de grandeur des
pertes d energie
Les processus principaux de perte d energie des muons de  TeV sont
 ionisation  
I
  logE
 bremsstrahlung 
B
  E
  
en anglais  Minimal Ionizing Particle  MIP
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 production de paires e

e
 

P
  E
 interactions nucl eaires 
N
  logE
La gure  montre leurs sections ecaces en fonction de l energie du muon comme
elles sont utilis ees dans le programme de simulation d ecrit dans le paragraphe 
La perte moyenne peut etre  ecrite sous la forme 


dEE


dX
	
  ' E


o
u     
I
repr esente lionisation et   
B
' 
P
' 
N
la somme des pertes
fractionnelles Un muon qui parcourt une couche mince %X pert une  energie
h%E

i 

dEE


dX
	
%X  
Le parcours correspondant 
a la perte moyenne dun muon d energie E

est donc
R
hEi
E

 
Z
E
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
dE
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
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


 

a condition que   et  soient ind ependants de l energie Cest une bonne approxi	
mation pour les muons d energie au	dessous de l energie critique
 
 

 
o
u les pertes de rayonnement sont moins importantes que lionisation L energie cri	
tique  est d enie comme l energie o
u les pertes de rayonnement deviennent  egales
aux pertes dionisation  elle est denviron  GeV Au	del
a le rayonnement est plus
important et il faut prendre en compte la d ependance en  energie des param
etres  
et 


A cause des uctuations le parcours du muon R
hEi
passe 
a une distribution
R
eff
 logE E logE avec hR
eff
i  R
hEi
 qui ne peut plus etre calcul ee ana	
lytiquement  il faut une simulation Monte Carlo pour faire des pr edictions exactes
 

Figure  montre le r esultat dune telle simulation
Contrairement aux uctuations de rayonnement qui sont tr
es importantes les uc	
tuations dionisation sont relativement petites ce qui permet de les traiter comme
continues


A linverse les uctuations de rayonnement avec participation de photons
 
Eectivement il faut simuler un spectre de muons d energie initial E

pour arriver apres une
distance parcourue X a une probabilite de survie P

surv
E

	 E
min
	 X qui donne a la n
R
eff
E

	 E
min

 
Z


P

surv
E

	 E
min

	 XdX
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r eels ou virtuels sont d ecrites compl
etement par les sections ecaces di erentielles
d
rad
	E
d


dE
dX
	
rad
E 
N
A
E

Z

max

min
d
d
rad
E
d
 
avec la fraction d energie du muon E

transf er ee au photon 
 
E

 E


E


E

virt
E

 
Pour les processus de bremsstrahlung et de production de paires les sections ecaces
di erentielles deviennent asymptotiquement ind ependantes de l energie ce qui donne

rad
E  

E

dE
dX
	
rad

N
A
Z
 

d
d
rad
E
d
 
Pour les interactions nucl eaires les sections ecaces di erentielles sont propor	
tionelles 
a logE et th eoriquement mal control ees
log10 (Eν (GeV))
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Fig   Parcours dans la roche d
un
muon produit dans l
interaction d
un neutrino
d
 energie E


Particule chargée
v > c/n
c/n
Θc
Front d’onde
Tcherenkov
Fig   Eet Tcherenkov
	 Eet Tcherenkov
Le principe de d etection des grands d etecteurs 
a neutrinos est fond e sur leet
Tcherenkov et montr e sur la gure  Les muons produits dans les interactions
des neutrinos traversent un milieu avec un index de r efraction n
 
 avec une vitesse
v sup erieure 
a celle de la lumi
ere dans ce milieu c

 cn Cela d enit le seuil
Tcherenkov  
v
c

 
n
 Les muons dune  energie sup erieure 
a  GeV comme
 
Pour l eau de mer a 

 m de profondeur site ANTARES n  	
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cest le cas dans ANTARES sont ultra	relativistes  
p
E
   et leur  energie est
sup erieure 
a l energie de seuil
E
seuil

m

q

 
n
 
 
En cons equence ils  emettent un rayonnement caract eristique appel e rayonnement
Tcherenkov La particularit e de ce rayonnement est que tous les photons sont  emis
avec un angle xe dans un cone autour de la trace du muon Pour    cet angle
d eni par
cos 
c

c

v


n
 

 
ne d epend plus de l energie du muon Le spectre des photons suit la formule suivante 
d

N

dxd

 





n





 


sin


c
 
Pour d etecter des photons il sut dinstaller une matrice tridimensionnelle de
d etecteurs de lumi
ere photomultiplicateurs dans le milieu
Lint egration de la formule  donne le nombre des photons  emis par unit e de
longueur 
dN

dx
   sin


c
Z
nm
nm



d   cm 
La fenetre dint egration est d etermin ee par les propri et es des d etecteurs optiques
utilis es ce qui implique que la majorit e des photons d etect es est dans le bleu

 Propagation des photons Tcherenkov
Pour quun photon  emis par un muon arrive sur un tel photomultiplicateur
il doit se propager dans le milieu environnant leau et risque detre absorb e ou
dius e selon les lois correspondantes formules B et B Le nombre des photons
Tcherenkov par unit e de longueur donde apr
es une distance d est donn e par
dN


d
 

dL
eff



exp




d
 

q
L
abs
L
eff

A
 
La longueur dabsorption L
abs
et la longueur eective de diusion L
eff
sont ex	
pliqu ees dans la section 
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 Taux d ev enements attendus
An d evaluer les ux attendus de muons dans le d etecteur induits par les neu	
trinos venant de di erentes origines une simulation compl
ete de la propagation des
neutrinos et muons d ecrit dans les sections pr ec edents est in evitable   Le
ux des muons est analytiquement donn e par
d&

dE

d$

d&

E

 
dE

d$
dSE


d$
P E

 E
min

  
Ici &

est le ux des neutrinos et SE

 est d eni par la formule  P E

 E
min


repr esente la probabilit e quun neutrino d energie E

donne un muon dans le d etec	
teur au	dessus du seuil d energie du dernier E
min

 Elle prend en compte le parcours
du muon R
eff
E

 E
min

   lnE

 qui 	 comme nous lavons d ej
a soulign e 	 est
soumis 
a de fortes uctuations 
P E

 E
min

  N
A

CC
N
E


D
R
eff
E

 E
min


E
 
N

E

 E
min


Mod
ele E
min

  TeV E
min

  TeV E
min

  TeV
ATM Volkova    
ATM moyenn e    
AGN Protheroe    
AGN Mannheim    
AGN Halzen    
AGN Stecker    
GRB Waxman    
COS Yoshida    
GAL Montanet    
SOL Ingelman    
CGA Crocker    
Crabe Roy    
jeune SNR Roy    
C Stecker    
Tab   Nombre N

de muons ascendants reconstructibles induits par an par des neu
trinos de di erentes sources audessus d
un seuil d
 energie du muon E
min


Le nombre de muons dans le d etecteur est ainsi
N

E

 E
min

 
Z
E
min

S
eff
E


d&

dE

d$
dE

d$  
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avec la surface eective du d etecteur S
eff
voir section  Le tableau  r esume
les taux calcul es d ev enements qui pourraient etre reconstruits
 

Remarques 
 Pour des raisons techniques seuls les  ev enements non	contenus sont engendr es
voir paragraphe  Les  ev enements contenus ne sont donc pas pris en
compte dans le calcul des taux d ev enements attendus Pourtant 
a basse
 energie en	dessous de quelques TeV ils peuvent repr esenter une partie im	
portante du taux attendu cela d epend de lindice spectral Dans le mod
ele
ATM par exemple le taux d ev enements augmente de   " si on prend en
compte les  ev enements contenus
 L energie des  ev enements engendr es n etant pas simul ee au	del
a de 

GeV
pour des raisons techniques la partie la plus  energ etique des spectres voir
gure  nest pas prise en compte dans nos calculs Dans le mod
ele AGN de
Mannheim par exemple le taux d ev enements attendus montr e dans le tableau
 pourrait etre multipli e par un facteur     
a cause de la contribution
haute	 energ etique importante
 Le ux de neutrinos et en cons equence le taux d ev enements attendus peut etre
diminu e dun facteur denviron  si on prend en compte leet doscillations
de neutrinos 
 Bruit de fond
Le bruit de fond se compose du bruit physique muons dorigines diverses du
bruit optique potassium bioluminescence d ecrit dans le paragraphe  et du
bruit  electronique Ici seulement le bruit physique est discut e
Tous les muons qui arrivent dans le d etecteur ne sont pas induits par les neutrinos
de sources astrophysiques qui repr esentent le signal Il y a deux sources principales
de muons de bruit de fond 
 Des muons de cascades dinteractions de rayons cosmiques les muons atmo
spheriques ne peuvent pas traverser la Terre et arrivent en cons equence seule	
ment du haut En revanche ils peuvent arriver en groupes multimuons 
muons parall
eles provenant de la meme cascade initiale ce qui complique
leur identication Le ux des muons atmosph eriques au niveau de la mer a
une  energie moyenne de  GeV L energie moyenne monte avec la profondeur
parce que les muons moins  energ etiques sont absorb es Par exemple 
a une pro	
fondeur sup erieure 
a quelques  m elle est denviron  GeV Le spectre
di erentiel tombe en E
 
jusqu
a quelques TeV La distribution angulaire est
 
Ces evenements ont remplis les conditions minimales necessaire pour rendre possible une re
construction de trace voir paragraphe 	
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proportionelle 
a cos

 Dans une profondeur de  m site dANTARES le
ux des muons verticalement descendants est de      
 	
cm
 
s
  
sr
  
au	del
a de  GeV  TeV
 Des muons de neutrinos atmosph eriques arrivent de toutes les directions mais
ils ont une distribution angulaire caract eristique et leur ux tombe fortement
avec l energie voir paragraphe 
Un muon montant repr esente une signature claire pour linduction par un neutrino
Un d etecteur de muons qui permet leur s election est donc un t elescope 
a neutrinos
An de ne pas reconstruire des muons descendants comme ascendants voir le para	
graphe  une bonne r esolution angulaire est indispensable De plus comme
les neutrinos astrophysiques venant de toutes directions ont un spectre dur une
bonne reconstruction d energie aide 
a les s eparer du signal La r esolution angulaire
dANTARES et les possibilit es de reconstruction d energie sont d ecrites dans le chapitre

 Experiences en cours
La faible section ecace des neutrinos n ecessite une stat egie sp eciale pour lac	
cumulation dun nombre susant d ev enements  les d etecteurs 
a neutrinos doivent
avoir 
a la fois une grande masse et la capacit e didentier le lepton charg e  electron
ou muon pour distinguer les r eactions de type courant charge et courant neutre
Cest pourquoi le milieu de d etection sert en meme temps de cible Avec ce mi	
lieu des mesures d energie et dangle de ce lepton comme la d etermination de
l energie totale des hadrons impliqu es dans l ev enement doivent aussi etre possibles
Le tableau  compare quelques d etecteurs 
a neutrinos de la premi
ere g en eration
et de la g en eration prochaine
Des exemples de d etection de neutrinos cosmiques existent  des neutrinos so	
laires et atmosph eriques et les neutrinos de la supernova SNA ont  et e d etect es
comme nous lavons d ej
a mentionn e au cours du paragraphe  Dans les ann ees
 et  des neutrinos ont  et e mesur es par la premi
ere g en eration de d etecteurs
sous	terrains Actuellement les meilleurs r esultats en physique des neutrinos sont
obtenus avec des exp eriences comme SuperKamiokande  et MACRO  Malgr e
leurs petites surfaces leurs performances sont excellentes N eanmoins dans le fu	
tur proche les exp eriences de grande surface vont conqu erir lint eret g en eral Cest
pourquoi dans les paragraphes suivants seules ces exp eriences 
a neutrinos de la
prochaine g en eration seront pr esent ees
Plusieurs groupes de scientiques ont soutenu des eorts et d evelopp e des technolo	
gies di erentes pour la construction de t elescopes 
a neutrinos Le travail de pionnier a
certainement  et e fait par la collaboration DUMAND  une exp erience pr
es de Hawa 
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nom de type du seuil en r esolution
lexp erience d etecteur profondeur masse  energie angulaire
mwe kt GeV 
o

LVD  calorim
etres avec     
MACRO  identication      
Soudan  des traces    
SuperKamiokande  d etecteurs    
BAIKAL NT	  Tcherenkov     
AMANDA II  
a eau    
ANTARES     
Tab   Performances des di erents d etecteurs a neutrinos
arret ee 
a cause de probl
emes nanciers Deux t elescopes de premi
ere g en eration
BAIKAL  et AMANDA  prennent d ej
a des donn ees deux autres NESTOR  et
ANTARES  sont en phase de R-D Les paragraphes suivants r esument bri
evement
leurs  etats actuels Lexp erience ANTARES est pr esent ee plus en d etail dans le chapitre
suivant
	 BAIKAL
BAIKAL  lexp erience dans le lac Ba kal en Sib erie a  et e le premier t elescope

a neutrinos en fonction Le d etecteur est plac e 
a  km de la cote du lac et le
d eploiement se fait en hiver protant de la couche de glace qui sert de plate	forme
de travail
En  apr
es presque  ans d etudes pr eliminaires les  premi
eres lignes avec 
modules optiques OM ont  et e d eploy ees 
a une profondeur de  m Depuis le
d etecteur a  et e agrandi dann ee en ann ee Le d etecteur nal avec  OM 
a  lignes
NT		 a pu etre compl et e en  NT		 est le prototype pour un t elescope de
grande  echelle avec une surface g eom etrique de lordre de  m


La gure  montre le sch ema du d etecteur Les modules optiques  equip es dun
photomultiplicateur QUASAR de  cm et d electronique sont group es deux par
deux le long de la ligne An de diminuer le bruit de fond qui est denviron  kHz
par OM mais qui peut en automne atteindre jusqu
a  kHz ils forment des
co ncidences locales paires Le d eclenchement des  ev enements de type muon est
bas e sur au moins  paires Pour quune reconstruction de la trace du muon soit
possible  paires r eparties sur au moins  lignes sont demand ees
Le syst
eme  electronique du d etecteur est strictement hi erarchique  les signaux
des photomultiplicateurs sont envoy es du module  electronique du OM vers le mo	
dule  electronique du d etecteur via le module  electronique de la ligne En cas de
 EXP

ERIENCES EN COURS 
72 m
18.5m
The BAIKAL  NT-200  Neutrino Telescope
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Fig   Sch ema de l
exp erience BAIKAL  les modules optiques le d etecteur nalNT
et l
ancienne conguration NT
d eclenchement les donn ees sont envoy ees 
a la cote
An de surveiller les param
etres optiques de leau qui sont soumis 
a des variations
saisonni
eres jusqu
a " une ligne suppl ementaire est plac ee pr
es du d etecteur
Les r esultats des mesures des param
etres optiques sont r esum es dans le tableau
 Le positionnement utilisant un syst
eme dultrason atteint une pr ecision de 
cm L etalonnage temporel se fait avec deux lasers qui sont plac es au	dessus et en	
dessous du d etecteur
Des candidats dinteraction de neutrinos ont  et e trouv es premi
eres preuves quun
t elescope 
a neutrinos a fonctionn e Leur nombre  environ  par jour apr
es coupures
 est conforme aux pr evisions des muons ascendants induits par des neutrinos atmo	
sph eriques ce qui permet de donner des limites sur le ux des neutrinos provenant
dannihilation des neutralinos au centre de la terre Des  etudes de muons provenant
des neutrinos de tr
es haute  energie   TeV ont  egalement commenc ees
Les performances du d etecteur actuellement en place sont donn ees dans le tableau
 La d etermination de la r esolution angulaire se fait avec un r eseau de d etecteurs
Tcherenkov SMECA sur la couche de glace qui a une r esolution inf erieur 
a 
o

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exp erience BAIKAL AMANDA ANTARES
milieu de d etection eau du lac glace eau de mer
longueur dabsorption L
abs
 m  m  m
longueur de diusion L
diff
	 m   m   m
angle moyen de diusion  cos  	  
Tab   Propri et es optiques des milieux de d etection des exp eriences BAIKAL AMANDA
et ANTARES
	 AMANDA
Lexp erience AMANDA  est situ ee au pole Sud Elle utilise comme milieu din	
teraction et de d etection la couche de glace de lAntarctique qui a une  epaisseur de
 km La glace un milieu st erile a un avantage pour linformation de d eclenchement
et la reconstruction des traces  un taux de bruit de fond de seulement  kHz par
photomultiplicateur a  et e observ e
Le d eploiement des lignes est une proc edure assez compliqu ee  
a laide deau chaude
un trou est for e dans la glace qui accueille la ligne Apr
es la recong elation elle reste
x ee Les modules optiques group es sur les lignes congel ees sont tr
es r esistants 
a
la pression Ils contiennent des photomultiplicateurs dun diam
etre de  cm qui
regardent presque tous vers le bas
La structure du d etecteur est non	hierarchique  chaque module optique a son
propre cable pour lalimentation  electrique et la transmission des signaux Toute
lacquisition des donn ees est faite dans un batiment 
a la surface
En ! les premi
eres lignes AMANDA A ont  et e d eploy ees 
a une profondeur den	
viron  km Vues les propri et es optiques de la glace
 
 une reconstruction des traces
de muons  etait impossible Cest pourquoi en  et e antarctique ! le d etecteur
suivant a  et e install e 
a une plus grande profondeur de 	 km Le d eploiement des
 OM sur  lignes a  et e suivi de linstallation des  autres lignes avec  OM en
! Lensemble sappelle AMANDA B En !  nouvelles lignes ont  et e
pos ees encore plus profond ement  un premier pas vers la r ealisation dAMANDA II
le d etecteur nal avec  OM sur  lignes voir gure  Les lignes  etant dis	
tribu ees sur un rayon denviron  m la surface g eom etrique de ce d etecteur est
de lordre de  km

 Son d eploiement a  et e termin e en f evrier  
Pour la v erication du taux des muons descendants et de la r esolution angulaire
comme pour l etalonnage AMANDA prote dune collaboration avec les exp eriences
SPASE un r eseau de d etecteurs de gerbes atmosph eriques et de d etecteurs Tcheren	
kov 
a eau  et GASP un t elescope 
a imagerie gamma qui sont positionn es 
a la
 
A cette profondeur la concentration de bulles d air est tres forte occassionant une large diu
sion de la lumiere
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Fig   Repr esentation sch ematique de l
exp erience AMANDA  la conguration actuelle
se compose de AMANDAA et AMANDAB voir le texte
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CHAPITRE  ASTROPHYSIQUE DES NEUTRINOS DE HAUTE

ENERGIE
surface de la glace De plus pour l etalonnage du d etecteur un syst
eme complexe
de lasers et de LEDs a  et e install e Une pr ecision de positionnement inf erieure 
a 
m et d etalonnage en temps de  ns a pu etre atteinte
D ej
a maintenant les r esultats de AMANDA sont parmi les meilleurs du monde en
ce qui concerne la physique de neutrinos exploitable par exemple  Le pro	
gramme de physique inclut en outre lanalyse des muons ascendants provenant
des neutrinos atmosph eriques et l etude des muons atmosph eriques descendants Un
syst
eme s epar e comprenant AMANDA A surveille les taux des photomultiplicateurs
et sert comme d etecteur de supernovae qui peuvent sannoncer par un taux  elev e
sur plusieurs secondes La recherche des sources ponctuelles de neutrinos est aussi
pr evue mais le nombre des  ev enements attendu dans le d etecteur est cependant
limit e par la surface g eom etrique du d etecteur Cest pourquoi le but ultime de la
collaboration 
a long terme est la construction dun d etecteur de  km

 ICECUBE
		 NESTOR
Lexp erience NESTOR  actuellement en phase d etudes et de tests pr elimi	
naires va etre situ e dans le sud	ouest de Gr
ece dans une profondeur de  m
La premi
ere phase sera la construction et le d eploiement dune structure hexagonale
de  modules optiques suivi de  autres structures identiques Une structure con	
tient   etages 
a une distance de  m les unes des autres Les photomultiplicateurs
group es par deux sont plac es au centre et 
a chaque coin de lhexagone 
a  m du
centre Dans chaque paire de photomultiplicateurs il y en a un qui regarde vers le
haut et lautre pos e au	dessous regarde vers le bas ce qui implique une sym etrie
haut	bas compl
ete du d etecteur Chaque  etage a son propre cable de bres optiques
 etant ainsi absolument ind ependant des autres La transmission des donn ees comme
lalimentation de puissance seront garanties par un cable de connection avec la sta	
tion 
a la cote de  km
Le d etecteur propos e aura une surface ecace de m

pour des neutrinos
d energies sup erieures au TeV Les  etudes environnementales ont trouv e une lon	
gueur dabsorption maximale de  m et un taux du bruit de fond optique denviron
 kHz par photomultiplicateur Des tests plus d etaill es sont en cours
Chapitre 
Le t elescope a neutrinos
ANTARES
  Environnement sousmarin
La mer profonde choisie comme endroit dinstallation du d etecteur ANTARES
est un environnement incontrolable An de garantir le bon fonctionnement dun
d etecteur dune surface de   km

 il faut un programme intensif d evaluation des
sites et de test de prototypes Le choix dun site pour le t elescope 
a neutrinos est
lourd de cons equences  il doit prendre en compte 
 la profondeur pour prot eger le d etecteur contre les muons atmosph eriques 
 la puissance des courants sous	marins qui inuence la conception du d etec	
teur 
 les propri et es optiques de leau la biosalissure des surfaces des modules op	
tiques et le bruit de fond optique 
 les conditions m et eorologiques et lexistence dune infrastructure marine pour
un acc
es facile du site et pour le d eploiement des lignes 
 la proximit e dune cote pour la connexion du d etecteur 
a la station terrestre

a un cout raisonnable 
 
Comme lieu de construction du t elescope 
a neutrinos ANTARES un site 
a 
m de profondeur au fond de la M editerran ee a  et e choisi Il est situ e 
a  km de
La	Seyne	sur	Mer France voir gure  Ce lieu a  et e explor e intensivement au
cours de la phase de R-D durant laquelle plus de  d eploiements et r ecup erations
des lignes de tests autonomes ont  et e r ealis es avec succ
es Trois lignes g en eriques
existent pour les mesures dattenuation de la lumi
ere dans leau gure a du
bruit de fond optique gure b et de la biosalissure gure c La structure
g en erale est toujours la meme  une ancre tient la ligne au fond une bou ee la

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Fig   Plan du site de la ligne prototype au large de Marseille et du site du d etecteur
nal au large de Toulon d
apres 
maintient verticalement Les instruments de test sont incorpor es entre les deux 
a
 m au	dessus du fond Leur alimentation de puissance est assur e pendant une
p eriode maximale dune ann ee par des batteries
	 Propri et es g en erales de leau
Des propri et es diverses ont  et e mesur ees in situ et surveill ees pendant des ann ees
de tests On a obtenue 
 une salinit e constante de 
o

oo

 une temp erature constante de leau de  

C 
 une vitesse du courant sous	marin inf erieure 
a  cm!s et de  cm!s en
moyenne
La connaissance de ces param
etres est importante pour la construction du d etecteur 
par exemple la vitesse des courants sous	marin inuence la conception des lignes
utilis ees dans le futur d etecteur d eformation des lignes tension sur les cables 
 ENVIRONNEMENT SOUS	MARIN 
Fig   Lignes de test pour l
 etude de  a l
att enuation de la lumiere dans l
eau b
le bruit de fond optique et c la biosalissure de 
	 Propri et es optiques de leau
La transparence de leau inuence lecacit e de d etection du muon et la diusion
de la lumi
ere limite la r esolution angulaire du d etecteur Lensemble de ces deux
param
etres est 
a la base des simulations pour le calcul de la r eponse du d etecteur
et pour sa conception Cest pourquoi des mesures pr ecises des param
etres optiques
de leau sont indispensables
Une description du milieu dans lequel la propagation des photons se fait d ependant
de la longueur donde des photons  est obtenue par les param
etres suivants 
 la longueur dabsorption L
abs
 
 la longueur de diusion L
diff
 
 une fonction de phase f qui d ecrit la distribution de langle de diusion 
souvent caract eris ee par hcos i
 CHAPITRE  LE T
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Les valeurs caract erisant leau du lac profond du site de BAIKAL de la glace antarc	
tique du site dAMANDA et de leau de mer du site dANTARES ont  et e r esum ees dans
le tableau  Dans le cas dANTARES les r esultats de mesures plus pr ecises de ces
param
etres sont pr esent ees plus loin
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Fig   Distributions du temps d
arriv ee des photons  emis par une source puls ee sur un
photomultiplicateur Les donn ees ont  et e prises avec une source  emettant a  nm sur
une distance de  m  etoiles et  m cercles Le spectre dans l
air pas de diusion est
 egalement montr e triangles Les courbes correspondent au meilleur ajustement a partir
duquel les parametres de l
eau ont  et e  evalu es d
apres 
Une variable caract eristique du milieu facile 
a mesurer est la longueur eective
dattenuation

L
eff
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L
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 ENVIRONNEMENT SOUS	MARIN 
Elle est mesur ee in situ avec une source de luminosit e &
LED
situ ee 
a une distance
variable D dun module optique Lintensit e I
OM
d etect ee par le module optique
I
OM
 &
LED
D

 e
 DL
eff
att
 
permet de mesurer L
eff
att
 An de s eparer les deux contributions de labsorption et de
la diusion des mesures dans le bleu et dans lUV ont  et e eectu ees par la collabo	
ration ANTARES Une source puls ee a  et e plac ee soit 
a  m soit 
a  m dun photo	
multiplicateur et la distribution des temps darriv ee des photons a  et e mesur ee
 
 Ces
distributions sont pr esent ees sur la gure  Les queues correspondants aux pho	
tons dius es sont peu importantes  " " de photons sont collect es pendant
les dix premi
eres nanoseconds 
a une distance de   m Ainsi le ph enom
ene de
diusion ne joue pas un grand role sur le site dANTARES
En eet lorsquon mesure le temps darriv ee des photons  emis par une source voir
par exemple la gure  on observe 
 L
abs
inuence le nombre total des photons d etect es 
 L
diff
modie le rapport des niveaux direct pic et indirect queue 
 f change la pente de la queue de la distribution des temps darriv ee
Or chacun de ces param
etres ninuen(cant que tr
es peu la distribution temporelle
la longueur eective de diusion d enie par la formule B a  et e trouv e etre
le param
etre le plus important En cons equence elle est souvent utilis ee pour la
comparaison de sites choisis par des di erentes exp eriences pour linstallation dun
t elescope 
a neutrinos
Les r esultats des tests eectu es sont montr es dans le tableau  Dans le bleu ils
sont coh erents avec
 une longueur dabsorption maximale denviron  m 
 une longueur de diusion du meme ordre


 un hcos i de  
Le ph enom
ene de diusion est plus signicatif dans lUV que dans le bleu ce qui
est attendu dans le mod
ele de diusion annexe B de Kopelevich  voir la gure
B
Malheureusement les donn ees ne permettent pas la v erication compl
ete du
mod
ele de diusion parce que la construction de lappareil de mesures enregistre
seulement des photons dius es avec un angle   
o
 Des futures mesures sont donc
importantes


A linverse les mesures d ej
a eectu ees ont montr ees que les propri et es
optiques sont constantes sur toute la hauteur des lignes du futur d etecteur   
 
Une description detaillee se trouve dans 

ce que l on attend du modele de diusion decrit dans l annexe B
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source
date L
eff
att
m L
abs
m L
eff
diff
m hcos i
 nm !     
bleu !    
!    
 nm !    
UV !     
!     
Tab   Mesures des parametres optiques de l
eau sur le site d
ANTARES de 
m et quelles varient l eg
erement en fonction des saisons

 Les valeurs obtenues de
la longueur dabsorption et de diusion sont proches des param
etres attendus pour
leau pure
		 Biosalissure
La biosalissure r eduit la transparence des sph
eres de verre dans lesquelles les pho	
tomultiplicateurs sont enferm es Deux eets contribuent 
a la perte de transparence 
 la sedimentation se d epose sur les surfaces sup erieures des objets immerg es 
 les bacteries forment des colonies sur la surface enti
ere des sph
eres ind epen	
demment de son orientation Ces biolms sont normalement transparents mais
ils forment des surfaces collantes qui pi egent la s edimentation La transparence
est alors d egrad ee par leur pr esence
Des mesures de la transparence des sph
eres de verre ont  et e eectu ees avec une
source bleue LED enferm ee dans une sph
ere Dans une autre sph
ere lintensit e de
la lumi
ere recueillie par des r ecepteurs photodiodes plac es 
a des angles di erents
par rapport 
a laxe vertical a  et e mesur ee La gure  montre les r esultats apr
es
 mois dexposition dans leau profonde sur le site ANTARES Dans les premiers jours
apr
es le d eploiement une rapide d egradation de la transparence des sph
eres a  et e
observ ee puis elle reste plus ou moins constante Cet eet est expliqu e par une
saturation de la biosalissure La transparence sam eliore dans des phases dactivit e
des courants sous	marins qui nettoient les surfaces des sph
eres de verre Pour les
r ecepteurs horizontaux les pertes de transparence mesur ees repr esentent le double
des pertes vraies puisque la lumi
ere traverse deux sph
eres dont la transparence se
d egrade Une d egradation de " a ainsi  et e observ ee apr
es  mois dimmersion
Dans le d etecteur nal des pertes encore moins importantes sont attendues puisque
les modules optiques sont orient es vers le bas 
a un angle de  degr es par rapport

a laxe vertical

cette variation a aussi ete mesuree par la collaboration BAIKAL

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Fig   Taux de comptage enregistr e
dans une phase d
activit e importante de
bioluminescence de 
Fig   Corr elation entre l
activit e de
bioluminescence et la vitesse des courants
sousmarins de 
constante on sattend 
a un taux de bruit de fond stable Les variations observ ees
sur des p eriodes de quelques heures avec un taux de comptage dune vingtaine de
kHz sont attribu ees 
a des colonies de bact eries Les moments dactivit e importante
sont expliqu es par la bioluminescence organique  des petits organismes qui exit es
par le courant sous	marin passant autour des lignes  emettent de la lumi
ere Cette
hypoth
ese est renforc ee par la corr elation observ ee avec la vitesse des courants
montr ee sur la gure  Au cours des derni
eres mesures une phase de tr
es haute
activit e de bioluminescence accompagn e des courants dune vitesse moyenne de 
cm!s a  et e observ ee La gure  montre le taux de comptage enregistr e


A cause
de la fr equence  el ev ee des sursauts le niveau constant de  kHz nest plus atteint 
les valeurs les plus basses sont comprises entre  et  kHz Les sursauts de
bioluminescence ne sont vus simultanement que par les photomultiplicateurs proches
distants de moins de  m La dur ee des phases de grande activit e est de  
a 
secondes et leur intensit e peut monter jusqu
a 
  
photons Leur taux varie aussi
avec la saison An de mieux comprendre tous les eets des  etudes plus approfondies
sont encore en cours
	 Ligne prototype
Une ligne prototype compl
ete a  et e immerg ee en novembre  
a une profondeur
de  m au large de Marseille  Pour la premi
ere fois la connexion 
a une station
coti
ere par un cable de transmission de puissance et de donn ees a  et e r ealis ee Le
 ENVIRONNEMENT SOUS	MARIN 
but principal de ce d eploiement a  et e la v erication des proc edures de d eploiement
dune ligne et le test du syst
eme de positionnement acoustique
 Optical module frames
 Optical modules 
 Instrumented spheres 
 satellites 
LCM 
MEC 
 hydrophones 
CTD 
currentmeter 
celerimeter 
acoustic container 
Anode Electro-optical cable 
650 daN buoyancy
2000 daN anchor
0 m
340 m
87.6 m
102.2 m
15 m
306.6 m
340 m
306.6 m
102.2 m
87.6 m
15 m
 
Ancre 200 daN
anode
câble électro-optique
flottaison 650 daN
cadre support modules optiques
module optique 8" et 10"
sphère instrumentée
satellite
module de contrôle local
conteneur électronique principal
hydrophone
célérimètre
salinité, température, pression
courantomètre
conteneur acoustique
sphère simplement lestée
LCM 2
LCM 1
Fig   Sch ema de la ligne d emonstrateur de 
Le prototype contenait plusieurs  el ements de l equipement nal  les inclinom
etres
et compas pour  etudier la forme de la ligne le syst
eme de positionnement acoustique

a laide d emetteurs	r ecepteurs acoustiques de haute fr equence distancem
etres trans	
pondeurs plac es sur et autour de la ligne 
La ligne se composait de   etages avec une distance de  m entre les  etages
Chaque  etage contenait deux sph
eres de verre  eloign ees lune de lautre de 
m Huit de ces sph
eres  etaient  equip ees de modules optiques  autres dinstru	
ments de positionnement les  autres  etaient vides Leurs positions ainsi que les
autres  el ements de la ligne sont pr esent es sur la gure  Les  LCMs

contenaient
l electronique n ecessaire pour controler   etages Ils  etaient connect es au conteneur
d electronique principal qui lui	meme  etait connect e 
a la station coti
ere 
a laide dun
cable  electro	optique de  km de longueur
Les  photomultiplicateurs constituent un d etecteur sensible denviron  m

en anglais  Local Control Modules  modules de controle local
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Fig   Distribution de l
angle z enithal
des muons atmosph eriques reconstruits
avec la ligne prototype points et simul es
histogramme de  L
accord entre les
donn ees et la simulation est relativement
bonne
Fig   Vue de dessus de la ligne pro
totype reconstruite Les points noirs mon
trent la position des inclinometres recon
struits les eches indiquent la direction
du champ magn etique mesur e de 
de long Leurs signaux sont envoy es vers LCM et LCM o
u ils sont multiplex es
Ensuite les signaux analogiques un par LCM sont envoy es au conteneur d electro	
nique principal par un cable coaxial et de l
a par deux bres optiques distinctes

a la station coti
ere Les donn ees ainsi obtenues permettent lanalyse des muons
atmosph eriques descendants mono	muons et multi	muons Les r esultats dont la
distribution de langle z enithal des  ev enements reconstruits qui est montr ee sur la
gure  sont pr esent es dans 
La surveillance de la d eformation de la ligne  etait possible grace aux inclinom
etres et
aux compas La gure  montre un exemple de la reconstruction de linclinaison de
la ligne La pr ecision de cette reconstruction est estim ee inf erieure 
a quelques dizaines
de cm La ligne appara t peu d eform ee et stable une information tr
es importante
pour le taux dacquisition du controle de l etat du d etecteur nal
Le d eploiement de la ligne prototype a conclu la phase de R-D du projet ANTARES
avec succ
es Une nouvelle phase celle de la construction du d etecteur multi	ligne a
commenc e Dans la suite nous pr esenterons ce d etecteur
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 Detecteur propose
Lenvironnement d ecrit au paragraphe  n ecessite une attention particuli
ere
pour augmenter au maximum la abilit e du d etecteur En eet la r eparation des
composants sous	marins est tr
es dicile en terme de temps et de cout An d eviter
quils tombent en panne tous les  el ements du d etecteur doivent avoir un temps
de vie sup erieur 
a  ans La conception du d etecteur est alors contrainte par une
r eduction au minimum des composants actifs au fond de la mer et par une limitation
de la consommation en  energie de tous les composants
Le d etecteur propos e montr e sur la gure  est une matrice tri	dimensionelle de
 photomultiplicateurs qui sont distribu es sur treize lignes verticales Lespace
horizontal entre les lignes est de 	 m selon la pr ecision du controle de la pose
des lignes qui sera nalement possible Sur un rayon denviron  km les lignes sont
arrang ees dans une spirale an d eviter une sym etrie au cours de la reconstruction

 Ce sch ema est montr e sur la gure 
LCM
flotteur
conteneur pour l’électronique
câbles de lecture
~60m
active
360m
boîte de jonction
balise acoustique
câble sous-marin
électro-optique
~ 40 km
hydrophone
lest
2400 m
station côtière
module optique
R = 114 m
y
x
100m
(compas, inclinomètre, etc)
vue de dessus
Fig   Sch ema du d etecteur propos e de 

Selon les dernieres etudes qui prennent en compte les deformations des lignes et les erreurs
de positionnement une symetrie de reconstruction est tres improbable  En consequence une
geometrie qui simplie le deploiment des lignes a ete recommandee voir le paragraphe 

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La connexion des lignes ind ependantes avec la bo te de jonction par un cable
 electro	optique est eectu ee en utilisant un sous	marin La bo te de jonction renferme
des convertisseurs de puissance dans un bain dhuile pour distribuer une tension de
 V vers chaque ligne De plus elle contient de l electronique pour le syst
eme
de d eclenchement et pour le multiplexage du r eseau de transfert des donn ees du
controle de l etat du d etecteur et de la distribution dhorloge La bo te de jonc	
tion est connect ee 
a la station 
a terre par un cable  electro	optique standard de
t el ecommunication 
a  bres optiques
Les composants du d etecteur sont d ecrits en d etail dans les paragraphes suivants
	 Les lignes
Les treize lignes du d etecteur sont identiques Chaque ligne est tenue au fond par
une ancre constitu ee dune partie instrument ee r ecup erable et dun socle perdable
Au pied de la ligne se trouve le syst
eme de connexion  electronique entre la ligne et
la bo te de jonction l emetteur pour le positionnement acoustique et le conteneur
du module de controle de la ligne
Une ligne se compose dun cable  electro	m ecanique un cable m ecanique porteur
 equip e de cables  electriques et des bre optiques long denviron  m qui sert

a linter	connexion  electrique entre les  etages et assure le support m ecanique aux
 equipements La ligne est  equip ee de trente  etages 
a trois modules optiques Les	
pace vertical entre les  etages est de  m La longueur de la partie  equip ee dune
ligne est donc de  m
Un  etage est equip e de trois modules optiques un module de controle local et un
inclinom
etre	compas pour le positionnement paragraphe  Ils sont tenus dans
un cadre en titane Un conteneur abrite l electronique li e 
a l equipement acoustique
la lecture des photomultiplicateurs le d eclenchement la distribution de puissance
et dhorloge de r ef erence la r e	initialisation des signaux de l electronique de fa(cade
etc 
Une bou ee situ ee en haut assure la tension n ecessaire pour tenir la ligne verticale En
cas de r ecup eration de la ligne celle	ci garantit une vitesse ascensionnelle denviron
 m!s
	 Les modules optiques
Lunit e principale du d etecteur est le module optique OM Les OMs sont les
yeux du t elescope destin es 
a d etecter la lumi
ere Tcherenkov La gure  en
montre une vue sch ematique
Un OM est  equip e dun photomultiplicateur PM et de l electronique associ ee
Lensemble est plac e dans une sph
ere de verre an de le prot eger contre la pression
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 Connecteur/ pénétrateur
  
Carte mère
DC/DCPeinture noire
Gel optique
Phototube
Diamètre: 251 mm
Ecran magnétique
Fil: 1,1 mm de diamètre
Maille: 4x1,7=6.8 cm et de la carte mère
Support du PM
Sphère de verre
Diamètre externe: 430 mm
Epaisseur: 15 mm
Fig   Sch ema du module optique de 
ambiante 
a  m de profondeur Le verre est tr
es transparent latt enuation de
la lumi
ere bleue est inf erieure 
a " Chaque sph
ere protectrice dun diam
etre de
 cm et dune  epaisseur de  mm est constitu ee en deux h emisph
eres La surface
int erieure de lh emisph
ere 
a larri
ere du PM est couverte par une peinture noire
Cette peinture absorbe les photons Tcherenkov et permet ainsi de conserver la di	
rectionnalit e de la lumi
ere
Un gel optique de silicone maintient en position le PM et assure un couplage optique
avec le verre Par le choix des mat eriaux la r eexion de lumi
ere 
a lext erieur du OM
est minimis ee puisque les indices de r efraction sont tels que n
eau
 n
gel
 n
verre

Une cage m etallique de ls minces de grande perm eabilit e permet le blindage du
tube contre le champ magn etique terrestre Sa forme assure une grande uniformit e
de la r eponse du PM et son ind ependance par rapport au pole nord magn etique De
plus elle minimise la fraction de lumi
ere perdue par lombre de la cage
Les photomultiplicateurs sont orient es vers le bas 
a un angle de  degr es par rap	
port 
a la verticale Il est pr evu dutiliser des PM dun diam
etre de  pouces

de
Hamamatsu Les param
etres qui caract erisent un tel PM sont les suivants 
 Laire eective de la photocathode A
eff
 Cest le produit de laire de d etection
par lecacit e de collection mesur ee avec une LED bleue

collim ee Laire


 cm

La longueur d onde etant xee l ecacite quantique est aussi xee
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eective de la photocathode dun PM de  pouces de Hamamatsu est de 
cm


 Lamplication des signaux de photo electrons simples est caract eris ee par le
gain G Un gain de G    

est n ecessaire en raison du bruit  electronique
un gain maximal denviron 

a  et e mesur e
 Le rapport entre pic et vall ee PV  calcul e 
a partir du spectre de charge ob	
serv e pour des signaux de photo electrons simples Un exemple dun tel spec	
tre est visible sur la gure  Les PM de  pouces de Hamamatsu ont
PV    
 La r esolution temporelle du PM est caract eris ee par la dispersion de temps de
transit des photo electrons TTS


A cause dimperfections de loptique d elec	
trons le temps de transit des photo electrons entre la photocathode et la
premi
ere dynode a une largeur mesurable En consid erant une distribution
gaussienne un  ecart	type 
TTS
  ns pour les PM utilis es dans le d etecteur
nal a  et e mesur e
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Fig   Spectre mesur e de photo electrons simples a gauche et acceptance angulaire
a droite d
un PM de  pouces de Hamamatsu
Le spectre de charge mesur e dun PM gure  
a gauche montre un pic clair
du signal de  photo electron 
a    pC indiqu e avec P  La valeur de la vall ee V 
le premier minimum de la distribution 
a    pC correspond 
a  photo electrons
Elle permet une s eparation du bruit d electronique du signal 
a  photo electron cette
valeur est utilis ee comme seuil du d eclenchement comme nous le verrons plus tard
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paragraphe 
Lacceptance angulaire dun PM de  pouces est illustr ee dans la gure  
a droite
Langle des PM indique que le d etecteur propos e peut d etecter la lumi
ere provenant
de lh emisph
ere inf erieur avec une grande ecacit e et quune partie de la lumi
ere
provenant de lh emisph
ere sup erieur est d etect ee Dans lh emisph
ere inf erieur un
recouvrement des r egions visibles par chaque PM dun  etage permet lapplication
dun d eclenchement 
a base de co ncidences locales
mode simple
mode complexe
A
t
A
t
mode simple
mode complexe
A
t
mode simple
mode complexe
A
t
mode complexe
mode simple
Fig   Discriminateur de la forme des signaux a l
aide d
un gabarit en temps t et
en amplitude A montr e en gris Si le signal est a l
int erieur du gabarit il est trait e en
mode simple en haut a gauche Si le temps d
impulsion est tres large en haut a droite
l
amplitude est tres grande en bas a gauche ou des impulsions multipes existent en bas
a droite il est trait e en mode complexe
		 Lecture des photomultiplicateurs
L electronique associ ee 
a chaque PM est plac ee sur la carte m
ere dans le LCM
Cest la raison pour laquelle cette structure doit etre petite et consommer peu de
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puissance Tous les besoins sont r ealis es avec lARS
	
 un circuit qui permet le traite	
ment analogique des signaux des photomultiplicateurs et leur num erisation Pour
une description d etaill ee voir 
La fonction la plus importante de lARS est lenregistrement du temps darriv ee des
impulsions le plus pr ecis possible  la r esolution temporelle demand ee est inf erieure

a  ns Lenregistrement du temps est bas e sur la p eriode de lhorloge g en erale
du d etecteur qui est de  MHz Un signal analogique num eris e TVC

 donne le
temps pr ecis entre deux coups dhorloge  etiquetage gure  Avec le passage
du seuil en amplitude du signal danode cet  etiquetage est enregistr e et le traite	
ment des donn ees commence Toutes les impulsions au	dessus de ce seuil pr e	d eni
d eclenchement niveau L	 sont gard ees dans une m emoire tampon dite pipeline et
pass ees au syst
eme dacquisition des donn ees apr
es r eception dun second signal de
d eclenchement niveau L
 ou L voir le paragraphe suivant
A
t
Valeur du TVC
   Seuil  L0
Anode
Horloge de
reference
des rampes
Generateur
Fig   Principe de l
 etiquetage a l
aide d
un TVC d
apres 
Il y a deux types de signaux di erents La plupart sont des simples photo electrons
produit par des d esint egrations de potassium dont la forme de limpulsion est bien
connue Dans ce cas seuls le temps darriv ee et la charge sont enregistr es Ce traite	
ment rapide     s ne produit que peu de donn ees Dans moins de " des cas
les signaux sont plus complexes
 
et pour ne pas perdre dinformations toute la
forme du signal doit etre num eris ee Dans ce cas le temps de lecture est denviron

Analog Ring Sampler  circuit d echantillonnage analogique
	
Time Voltage Converter  convertisseur temps tension
 
  des cas d un muon traversant le detecteur
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   s Les signaux complexes sont reconnus par le discriminateur PSD
  
qui
applique sur chaque impulsion un gabarit en temps et en amplitude gure 


A
lint erieur du gabarit les  ev enements sont trait es en mode simple et 
a lext erieur
en mode complexe Ces derniers  ev enements sont  echantillonn es avec une fr equence
modulable entre  MHz et  GHz et leur  echantillonnage analogique est gard e
dans  condensateurs gure  Les   echantillons sont convertis individu	
ellement en valeurs num eriques
Effacement
Suiveur
Mémorisation
Echantillonage
Fig   Illustration et exemple d
 echantillonnage en anneau de 
	
 D eclenchement et Acquisition des donn ees
Le d eclenchement sert 
a s electionner des  ev enements int eressants qui sont en	
suite num eris es et transmis 
a la station 
a terre Lobjectif du syst
eme de d eclenche	
ment et dacquisition des donn ees dANTARES est de transmettre un maximum din	
formations 
a la station coti
ere o
u des traitements plus complexes peuvent  eviter
toute perte dinformation physique Un maximum de donn ees utilisables garantit
une haute ecacit e danalyse des signaux physiques Elle assure  egalement une ana	
lyse plus compl
ete du bruit de fond et des eets syst ematiques Cest pourquoi on
souhaite un d eclenchement exible avec des exigences minimales pour la lecture
du d etecteur entier Lutilisation de processeurs multifonction dans le conteneur
  
Pulse Shape Discriminator  discriminateur de forme d impulsion
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 electronique de chaque  etage assure un syst
eme programmable et modiable Par
exemple les amplitudes des seuils du d eclenchement peuvent ainsi etre chang ees
depuis la station coti
ere
Le d eclenchement propos e pour le d etecteur ANTARES est un syst
eme local Il est
bas e sur des conditions qui sont satisfaites par le passage dune particule int eressante
le plus souvent un muon quelque part le long de sa trace Les  el ements du d eclen	
chement sont 
 des coups simples dune amplitude sup erieure 
a  photo electrons
 
 SPE 
 des coups simples de grande amplitude par exemple sup erieure 
a  photo	
 electrons
 

 des concidences locales deux sur trois PMs dun  etage sont touch es dans une
fenetre temporelle de  ns
Des  etudes de di erentes possibilit es de d eclenchement ont  et e eectu ees Elles sont
d ecrites dans lannexe C Le syst
eme de d eclenchement nal est bas e sur trois niveaux
di erents L	 L
 L Les SPE forment le niveau le plus bas L	 Le niveau L

est form e 
a partir des co ncidences locales ou des coups simples de grande amplitude
et provoque une demande de lecture de l etage Le niveau L est construit de deux
L
 dans deux  etages voisins et provoque la lecture int egrale du d etecteur La gure
 montre le sch ema de la logique du syst
eme de d eclenchement
Le volume des donn ees 
a transmettre d epend du taux de d eclenchement du bruit de
fond et de la proportion des  ev enements complexes Les ux attendus de donn ees et
les taux de syst
eme de d eclenchement d ecrit ci	dessus sont r esum es dans le tableau

Taux de niveau L par PM  kHz
Taux de niveau L par LCM  kHz
Taux de niveau L d etecteur entier  kHz
Taux total du d eclenchement  kHz
Fraction d ev enements complexes  "
Volume total des donn ees par PM  Mbs
Tab   Taux du systeme de d eclenchement et volume des donn ees pour un d etecteur
a  lignes avec des photomultiplicateurs de  pouces
 
La valeur est choisie a partir du spectre des photomultiplicateurs utilises gure 		  il
correspond a la vallee V  Un seuil de valeur V permet un bon rejet du bruit d electronique et
l integration d une grande partie du signal a  photoelectron
 
Cette valeur assure le rejet presque complet du signal a  photoelectron et permet en meme
temps l integration de la majeure partie du signal a  
 photoelectrons
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Fig   Sch ema du d eclenchement nal utilisant deux seuils en amplitude th  et th
Un cable  electro	optique dune longueur de  kilom
etres assure lalimentation
 electrique du d etecteur et la transmission des donn ees 
a la station coti
ere Les
donn ees arrivant par le cable sont ltr ees an de r eduire la masse des donn ees 
a
une quantit e raisonnable quelques Hz pour l ecriture sur bande et la construction
des  ev enements event	building Lapplication des ltres un d eclenchement L
se fera 
a laide dune ferme dordinateurs travaillant en parall
ele en testant lac	
cord des donn ees avec di erentes hypoth
eses de physique Ainsi les crit
eres pour le
d eclenchement du niveau L doivent etre choisis de mani
ere 
a permettre l etude du
spectre entier de la physique en question Cela inclut par exemple la reconstruction
des traces de muons dun cot e et des particules lentes monopoles  dun autre
La possibilit e dun signal de d eclenchement provenant de lext erieur dun satellite
par exemple pour la recherche de supernovae ou de sursauts gamma  est aussi
 etudi ee
	 Controle de l etat du d etecteur
Lenvironnement sous	marin dANTARES n ecessite un controle continu des para	
m
etres du d etecteur et de son  etalonnage Le controle de l etat du d etecteur est
pr evu pour assurer 
 le controle de tous les sous	 el ements du d etecteur modules optiques dis	
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tribution de puissance instruments d etalonnage syst
eme dacquisition des
donn ees  
 la surveillance des param
etres du d etecteur tension temp erature vitesse du
courant orientation des lignes  
 la transmission des commandes de param etrisation aux appareils program	
mables et lex ecution de ces commandes par exemple la param etrisation des
ARS 
 la gestion de la base de donn ees pour la conguration lenregistrement des
erreurs et des donn ees d etalonnage 
 
	 Les systemes d etalonnage temporel et de
positionnement
Une bonne connaissance de la r esolution temporelle 
t
du d etecteur est tr
es
importante pour la pr ecision angulaire dANTARES La r esolution en temps d epend
du positionnement du d etecteur et de l etalonnage temporel 


t
 

posi
' 

temp
' 

TTS
 
Les paragraphes suivants sont donc d edi es 
a la description des syst
emes d etalonnage
temporel et de positionnement
Positionnement
Le positionnement g eom etrique des  el ements du d etecteur 
posi
 est bas e sur des
mesures acoustiques des inclinom
etres et des compas Le positionnement permet
ainsi dobtenir une pr ecision sur la position des photomultiplicateurs inf erieure 
a 
cm correspondant 
a  ns
Pour le positionnement relatif chaque  etage dune ligne est  equip e de deux incli	
nom
etres et dun compas Ils permettent la reconstruction de la forme de la ligne
qui est d eform ee par les courants sous	marins et de lorientation des modules op	
tiques Un exemple de lapplication de cette m ethode 
a la reconstruction de la ligne
prototype a  et e montr e sur la gure 
De plus un  emetteur dondes acoustiques est install e au pied de chaque ligne 
 m au	dessus du sol et six r ecepteurs hydrophones sont r
epartis sur la ligne
Les hydrophones sont orient es vers le bas et re(coivent les signaux acoustiques des
 emetteurs des autres lignes Le temps darriv ee du signal de di erents  emetteurs per	
met de reconstruire la position des hydrophones par triangulation avec une pr ecision
denviron  cm La gure  montre un exemple des distances mesur ees entre la
ligne prototype et deux  emetteurs diam etralement oppos es ancr es 
a cot e de la ligne
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Le positionnement absolu du d etecteur est fait par triangulation de balises acous	
tiques x ees sur les pieds des lignes depuis un bateau  equip e dun r ecepteur DGPS
 

Les pieds des lignes  etant xes il sut de le faire une seule fois apr
es le d eploiement
des lignes Une bonne connaissance du prol de la vitesse du son dans leau est en
revanche n ecessaire pour arriver 
a une pr ecision de lordre du m
etre
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90
255.75
255.8
255.85
255.9
255.95
256
256.05
temps (min)
X
D
3 
(m
)
mesures      
interpolation
-20 -10 0 10 20
0
20
40
60
80
100
120
dxD3 (mm)
Fig   Exemple du positionnement acoustique  distances a gauche et r esidus a
droite mesur ees entre des balises xes et un hydrophone sur la ligne prototype de 
Etalonnage en temps
L etalonnage en temps des modules optiques 
temp
 est obtenu par des mesures
avec des sources puls ees de lumi
ere intense Ces sources dites balises optiques sont
des cylindres de verres  equip es dune trentaine de LEDs bleues Les impulsions de
lumi
ere intense provenant de chacune des quatres balises dispos ees le long de chaque
ligne peuvent illuminer simultan ement plusieurs  etages de leurs lignes voisines Les
impulsions lumineuses ont une largeur de  ns et peuvent etre regl ees en intensit e
Le temps de transit du signal dans le module optique est calibr e 
a laide dune LED
puls ee install ee dans chaque module optique qui envoie une impulsion de lumi
ere
sur son propre photomultiplicateur Le temps de limpulsion est dat e par lhorloge
locale interne du d etecteur qui est synchronis ee sur une horloge de r ef erence
 
 Cette
derni
ere est g en er ee dans la station de controle et dat ee sur le Temps Universel par
 
en anglais  Dierential Global Positioning System  systeme dierentiel de positionnement
global
 
en anglais  onshore Master Clock
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un r ecepteur GPS
 

Le signal de lhorloge de r ef erence est distribu e 
a lensemble du d etecteur En
mesurant le temps de propagation de lhorloge de r ef erence entre la station ter	
restre et chaque module de controle local LCM les phases relatives de toutes les
horloges locales du d etecteur seront  egalement  etalonn ees Une pr ecision inf erieure

a  ns peut ainsi etre obtenue
La pr ecision de l etalonnage peut etre am elior ee par la connaissance des param
etres
oc eanographiques la vitesse du son la temp erature et la salinit e de leau la direc	
tion et la vitesse des courants sous	marins qui seront mesur es avec des appareils
suppl ementaires Ceux	ci seront principalement install es sur une ligne dinstrumen	
tation sp ecique Les balises optiques ainsi quun laser vert x e au fond de la ligne
dinstrumentation seront utilis es aussi pour dautres mesures  des changements
dans latt enuation de lumi
ere dans leau peuvent etre d etect es puisquils inuen	
cent la distribution des temps darriv ee des photons Tcherenkov sur les modules
optiques Une surveillance 
a long terme permet aussi la d etection dun changement
de lecacit e des modules optiques 
a laide des balises optiques
 Installation du detecteur
Depuis l et e  la collaboration ANTARES  etudie la faisabilit e de construction
dun t elescope 
a neutrinos dans les profondeurs de la M editerran ee au large de
Toulon Dans la premi
ere phase de ce projet les param
etres environnementaux ont
 et e mesur es voir paragraphe  et les technologies n ecessaires pour la r eussite dun
telle entreprise ont  et e developp ees Cette phase est maintenant termin ee  l etape
suivante est la construction du d etecteur d ecrit dans le paragraphe 
Linstallation du d etecteur sous	marin commencera avec les d eploiements du cable
 electro	optique et de la bo te de jonction en  Suivront en  la ligne dinstru	
mentation et une ligne	secteur prototype Cette derni
ere  equip ee de tous les instru	
ments mais contenant seulement   etages 
a la place de  servira 
a la v erication des
concepts techniques du d etecteur dans lenvironnement nal Elle peut  egalement
aider 
a d ecouvrir des probl
emes avant la production en serie du d etecteur entier
De plus les proc edures de d eploiement et de r ecup eration seront test ees avec cette
ligne	secteur Apr
es avoir d emontr e que tous les syst
emes distribution de puis	
sance prise de donn ees  etalonnage et positionnement controle lent  fonction	
nent comme pr evu la ligne	secteur sera r ecup er ee et la construction du d etecteur
nal commencera
Les deux premi
eres lignes du d etecteur nal seront install ees en  suivies de
 autres lignes jusqu
a la n de 


A pr esent linstallation de  lignes suppl e	
mentaires est envisag ee La conguration nale se composera donc denviron 
 
en anglais  Global Positioning System  systeme de positionnement global
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photomultiplicateurs r epartis sur au moins  lignes et dune ligne dinstrumenta	
tion Les premi
eres donn ees prises avec cette conguration sont attendues 
a partir
de 
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Deuxieme partie
La r esolution angulaire
dANTARES


Chapitre 
Les Outils de simulation
An d evaluer et optimiser les performances que lon peut atteindre avec un
t elescope 
a neutrinos des simulations informatiques divers sont necessaires Un
autre objectif des simulations est de d evelopper les algorithmes de reconstruction et
de s election Pour cela il est in evitable de simuler un grand nombre d ev enements
physiques en reproduisant le plus d
element les ux et spectres attendus les in	
teractions des particules sur leur chemin vers le d etecteur les caract eristiques du
d etecteur et les eets de l electronique du d eclenchement et de lacquisition des
donn ees
Au cours de ce chapitre nous pr esenterons les outils de simulation d evelopp es pour
lexp erience ANTARES dans le cadre de di erents th
emes de physique An de toujours
inclure les toutes derni
eres mesures corrections et am eliorations informatiques ces
outils sont en d eveloppement permanent Pour cons equent la d escription suivante
ne peut que donner une vue instantan ee de l etat de d eveloppement au moment de
l ecriture de ce manuscript de th
ese
  Generation des evenements
Di erents g en erateurs existent pour la simulation de la v erit e Monte	Carlo des
divers processus physiques Pour les hautes  energies consid er ees ici des  ev enements
non	contenus sont engendr es sur la surface dune canette cylindrique qui entoure le
d etecteur comme le montre la gure  An de ne pas biaiser le d eclenchement
et la reconstruction de muons de pr ef erence de haute  energie qui bien que pas	
sant loin du d etecteur donnent des coups dans le d etecteur ses dimensions ont  et e
choisies susamment grandes  toutes ses extensions d epassent celles du d etecteur
de  m ce qui correspond 
a L
abs

Les interactions profond ement in elastiques par courant charg e de neutrinos ont  et e
simul ees avec GEMINI  Ce programme engendre les distributions cin ematiques
de linteraction du neutrino et prend en compte labsorption dans la Terre et les

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pertes d energie du muon Les  ev enements sont engendr es avec des distributions
plates en logarithme d energie et en cosinus de langle dincidence
Pour les signaux les neutrinos ascendants de sources astrophysiques des poids
selon les ux th eoriques pr edits ont  et e appliqu es Pour le bruit de fond princi	
pal provenant des neutrinos atmosph eriques produits par interaction des rayons
cosmiques dans latmosph
ere un poids selon le ux de Volkova  a  et e pris en
compte
Les muons descendants mono	muons provenant aussi des interactions des rayons
cosmiques sont engendr es avec GENTRA  sur la surface de la canette Puis un
poids correspondant au ux dOkada  a  et e appliqu e Le programme GEM 
inclut d ej
a le ux dOkada et pr esente une alternative 
a lutilisation de GENTRA
L L
L
L canette sol
   detecteur
Fig   Sch ema de la canette utilis ee pour la g en eration des  ev enements La distance L
est de L
abs
   m
 Simulation du detecteur
La simulation du d etecteur inclut 
 la propagation des muons dans le volume actif du d etecteur 
 la g en eration et le transport de la lumi
ere Tcherenkov jusqu
a la photocathode
du photomultiplicateur 
 la simulation de l electronique depuis la photocathode jusquau niveau de la
num erisation
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Pour la simulation de la r eponse du d etecteur aux di erents types de physique deux
 
programmes distincts existent  GEAGMU  une version pour haute  energie de
GEASIM  et KM  Les di erences principales entre ces deux programmes
sont r esum ees dans le tableau  Les  etudes voir lannexe D ont montr e que
les deux programmes donnent 
a peu pr
es les memes r esultats meme si la fa(con de
simuler la lumi
ere Tcherenkov est di erente
Les paragraphes suivants d ecrivent en d etail les techniques de simulation utilis ees
KM GEAGMU
Diusion de lumi
ere ' 
Param etrisation du champ de photons ' 
Simulation des hadrons  '
Param etrisation des gerbes  '
Corrections des sections ecaces  '
pour tr
es hautes  energies
Tab   Di erences entre les programmes de simulation du d etecteur KM et GEAGMU
  existe    n
existe pas

 D etecteur utilis e
Le d etecteur utilis e pour les  etudes suivantes a  et e d ecrit dans le chapitre 
Il a un volume cylindrique dun rayon de  m et une hauteur de  m Sa
masse est de  kt et sa surface g eom etrique de  km

 Il a  et e engendr e avec
GENDET  Le d etecteur est id eal

 cest	
a	dire que les d eformations induites par
les courants sous	marins comme lextension des lignes due 
a la tension des cables
et les erreurs dalignement en temps et en position ne sont pas prises en compte De
plus un  etalonnage temporel parfait au niveau de l electronique et des cables a  et e
simul e Ce nest quau niveau des photomultiplicateurs dune taille de  pouces
avec une aire de  cm

 quune dispersion du temps de transit de 
TTS
   ns
a  et e introduite



 Simulation des muons et de la lumiere Tcherenkov
Dans GEAGMU les muons qui traversent le d etecteur sont suivis pas 
a pas avec
GEANT   La lumi
ere des particules secondaires est param etris ee pour des
 
Apres une comparaison avec d autres programmes qui est decrite dans l annexe D ces deux
programmes ont ete selectionnes parce qu ils semblaient les plus convaincants

le chier du detecteur se trouve dans ANTARES DETECTOR d
 c sdet

ce qui correspond a 
TTS
mesuree a la tension nominale
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 energies au	dessus de  GeV Des gerbes hadroniques qui sont simul ees seulement
dans GEAGMU donnent jusqu
a " de la lumi
ere mais les uctuations sont tr
es
grandes Des particules dune  energie moins importante sont prises en compte en aug	
mentant la lumi
ere Tcherenkov  emise par le muon

 Pour la distribution angulaire
longitudinale des photons Tcherenkov initi es par des cascades  electromagn etiques
et hadroniques la param etrisation donn ee dans  est utilis ee Selon la longueur
donde les param
etres datt enuation de leau et des photomultiplicateurs changent
Cette d ependance a  et e consid er ee gure  Les eets dabsorption sont aussi
inclus dans GEAGMU
Dans KM la propagation des muons dans leau est faite avec une version
sp eciale de MUSIC  Si les pertes d energie du muon par unit e de longueur
sont sup erieures aux pertes dune particule au minimum dionisation

 une gerbe
 electromagn etique est cr e ee La g en eration de la lumi
ere Tcherenkov est faite avec
une simulation compl
ete dans GEANT qui prend en compte la lumi
ere des par	
ticules secondaires La propagation des photons Tcherenkov qui tient compte de
labsorption et de la diusion

 donne un champ de photons


A partir de ce champ
des distributions de probabilit e

de larriv e des coups directs non dius es et indi	
rects dius es sur les modules optiques sont calcul ees

	 Simulation du bruit de fond optique
Le potassium est un ingr edient du sel de mer Son isotope instable

K avec une
concentration de " repr esente environ   kgm

 Son demi temps de vie
est de    

ann ees et le nombre de d esint egrations par m
etre	cube une sorte
dactivit e peut etre d eduite de la salinit e S par la relation suivante 
A  S     

 Bqm

 
Pour le site dANTARES avec une salinit e constante
	
de S
o

oo
 lactivit e est
donc A
ANTARES
  Bqm

 ce qui donne un taux de comptage de    kHz
 pour des photomultiplicateurs de  pouces
Lisotope

K a deux canaux de d esint egration 


K 

Ca' 
 
' 
e


K ' e
 


Ar

' 
e
suivi par

Ar



Ar ' 

La parametrisation utilisee est   logE

GeV

en anglais  Minimal Ionising Particule  MIP

Une modelisation de la diusion telle qu elle est appliquee dans les simulations se trouve dans
l annexe B

en anglais  averaged highstatistics optical module hit distributions

Les mesures n ont montre aucune variation saisonniere
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La d esint egration 
 
a une probabilit e de " Pour " de toutes les d esint egra	
tions au moins un photon Tcherenkov est produit la plupart " donnant un
signal au niveau de simples photo electrons SPE  Lamplitude est de toutes
fa(cons toujour inf erieure 
a  photo electrons
Les sph
eres de verre protectrices des photomultiplicateurs repr esentent elles aussi
une source de potassium Avec un poids de  kg elles contiennent 	 kg potas	
sium correspondant 
a une quantit e de    m

deau Pourtant leur contribution
au bruit total ne devient importante qu
a hauts seuils 	 photo electrons  pour les
photomultiplicateurs de  pouces le taux de comptage du au potassium dans les
sph
eres est inf erieure 
a  kHz Grace 
a la disposition des  photomultiplicateurs dans
le d etecteur nal les sph
eres ne contribuent pas du tout aux taux des co ncidences
locales
Pour les simulations un taux de bruit de fond optique de  kHz a  et e pris en
compte Cette valeur inclut le taux du bruit optique mesur e    kHz  voir le
paragraphe  et une correction pour la bioluminescence 


 Simulation des modules optiques
Le temps et lamplitude des impulsions correspondant 
a un  ev enement sont
simul es pour chaque module optique Dans la simulation les coups du bruit de fond
optique et le gain du photomultiplicateur d ecrit dans le paragraphe  sont
consid er es Les eets de lecacit e de collection et dombre de la cage m etallique
sont aussi pris en compte comme la d ependance en longueur donde de la transmis	
sivit e des sph
eres du gel et de leau ainsi que lecacit e quantique des phototubes
montr ee sur la gure  Lacceptance du photomultiplicateur utilis ee dans les
simulations a  et e montr ee dans la gure 
Le temps darriv ee de la lumi
ere Tcherenkov

au module optique est
t
Tcherenkov
i
 t

'

c

L
i
' d
i
tan 
c
  

c
est langle Tcherenkov t

le temps 
a un point de r ef erence d
i
et L
i
sont d enis
sur la gure  La pr ecision en t
Tcherenkov
i
est aect ee par la r esolution temporelle
du photomultiplicateur 
TTS
 les erreurs de positionnement et la diusion ce qui
donne le temps enregistr e t
i
de limpulsion Les photons des particules secondaires
sont d etect es avec une distribution de temps darriv ee diminuant exponentiellement
compar ee 
a t
Tcherenkov
i
 Les photons du bruit de fond optique arrivent avec des temps
al eatoires Un exemple dune telle distribution des temps darriv ee des photons a  et e
montr e sur la gure 
	
La version la plus recente qui n a pas ete utilisee dans ce travail de these inclut l eet de la
vitesse de groupe qui prend en compte que c

 v  cos  n est plus valable La formule 
 devient
ainsi t
Tcherenkov
i
 t


 
c

L
i
  d
i
cot 
c
 
d
i
v sin 

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Fig   D enition des notations pour le calcul du temps Tcherenkov
Le nombre de photons Tcherenkov  emis par un muon par unit e de longueur a  et e
calcul e dans la formule  Pour les longueurs donde entre  et  nm 
photons sont  emis par cm " entre  et  nm " entre  et  nm et
seulement " entre  et  nm La fenetre dintegration est simplement limit ee
par les propri et es des modules optiques  au	dessous de  nm la transmission des
sph
eres de verre utilis ees devient trop faible gure  a au	dessus de  nm
lecacit e quantique des photomultiplicateurs tombe rapidement gure  d
Le nombre de photons vus par un photomultiplicateur est calcul e par la formule
d

N

dxd
 A
eff
f
Z
N

 T   exp


L
L
eff


d  
En comparant avec la formule  quelques facteurs de correction sont appliqu es
voir aussi gure  
 A
eff
 A
cathode
 
c
 s
s
est la surface eective de la photocathode qui prend
en compte lecacit e de collection 
c
des photo electrons et leet dombre s
s
de la cage m etallique qui entoure le photomultiplicateur 
 f    tient compte de langle dincidence du photon 
 N

 
 

 
sin


c

 T  est le coecient de transmission du verre de la sph
ere et du gel avec
lequel les photomultiplicateurs sont coll es dans la sph
ere 
  est lecacit e quantique des photomultiplicateurs 
 le facteur exponentiel tient compte de latt enuation  L est la distance parcou	
rue par le photon et L
eff
  m est la longueur dabsorption maximale dans
leau
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Fig   Longueurs d
att enuation de a la sphere de verre b du gel de silicone et c de
l
eau de mer  d montre l
ecacit e quantique des photomultiplicateurs de HAMAMATSU

 Simulation de l electronique
LARS d ecrit au paragraphe  est simul e dans tous les programmes de si	
mulation mais seul le mode simple est pris en compte Le mode complexe encore
en phase d etude est n eanmoins tr
es important parce que dune part il r ecup
ere les
informations perdues par lapproximation du mode simple dautre part il peut aider

a rejeter des  ev enements de multi	muons par enregistrement dimpulsions multiples
qui seraient facilement reconnues dans une analyse ult erieure
La simulation dARS consid
ere deux ARS par photomultiplicateur chacun avec un
temps dint egration de  ns suivi dun temps mort de  ns Pour un coup arrivant
sur un photomultiplicateur le temps et lamplitude sont enregistr es si au moins un
des deux ARS nest pas en temps mort au moment de larriv ee du coup Lamplitude
de chaque coup arrivant pendant le temps dint egration dun ARS est somm ee Si un
 CHAPITRE  LES OUTILS DE SIMULATION
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
raw hits
 et sans 
all hits
 simulation
de l
ARS
coup arrive pendant que le premier ARS est en temps mort il est trait e par lautre
ARS Si celui	ci est aussi en temps mort le signal est ignor e La gure  montre
ce m ecanisme denregistrement 
 Un muon dune  energie relativement basse donne seulement quelques coups
au	dessus du niveau du bruit optique Un ARS sut 
a int egrer tous les coups
 Un muon dune  energie plus  el ev ee donne tellement de coups quapr
es le temps
dint egration du premier ARS premier pic 	 ns le deuxi
eme commence

a int egrer deuxi
eme pic 	 ns Ensuite les deux sont inactifs niveau
constant de  ns Ils recommencent 
a int egrer petits pics 
a  ns et 
ns jusqu
a ce que le niveau de base du bruit optique soit atteint
La gure  montre que la quantit e de lumi
ere d etect ee est presque constante
avec ou sans simulation de lARS cest	
a	dire que les pertes dues 
a lARS sont
n egligeables
 RECONSTRUCTION DE LA TRACE 

 Simulation du systeme du d eclenchement
Une  etude du d eclenchement est pr esent ee dans lannexe C Dautres  etudes sont
en cours  sp ecialement en combinaison avec la simulation de l electronique qui
a  et e d ecrite dans le paragraphe pr ec edent Pour cette raison une int egration dans
la cha ne de simulation standard nest pas faite pour le moment
 Reconstruction de la trace
Les  ev enements auxquels nous nous int eressons sont les  ev enements non	conte	
nus d energies sup erieures 
a quelques centaines de GeV An de reconstruire la trace
du muon une proc edure dajustement
 
en cinq dimensions a  et e utilis ee  La	
justement est obtenu par la maximisation dune fonction de vraisemblance voir le
paragraphe  Un bon point de d epart qui est obtenu par un preajustement
d ecrit dans le paragraphe  est n ecessaire pour un r esultat satisfaisant Le
pr e	ajustement doit etre stable et non	biais e  ses erreurs d enies comme di erences
des param
etres du pr e	ajustement et des param
etres de la trace vraie doivent etre
sym etriques et centr ees autour de z ero La proc edure dajustement ore avec les
cinq param
etres de la trace reconstruite des estimations derreurs de param
etres
qui peuvent etre utilis ees dans une s election an de r eduire le nombre des  ev enements
mal reconstruits
La reconstruction est compliqu ee par la pr esence de coups du bruit de fond op	
tique An de r eduire son inuence seules les co ncidences entre modules optiques
voisins sont pris en compte dans le pr e	ajustement et dans la reconstruction seuls les
coups dune amplitude sup erieure 
a  photo electrons sont utilis es Une description
d etaill ee du programme de reconstruction RECO se trouve dans 
Avant quun  ev enement soit envoy e 
a la reconstruction de la trace on v erie si
l ev enement satisfait des conditions minimales qui rendent possible sa reconstruc	
tion Un muon peut etre reconstruit si au moins cinq coups sur cinq modules op	
tiques di erents ont  et e enregistr es Nous demandons donc six coups sur cinq mo	
dules optiques di erents dans ces conditions De plus les coups doivent toucher au
moins deux lignes di erentes pour quune reconstruction en trois dimensions soit
possible Ensuite lhypoth
ese dun  ev enement sph erique
  
cest	
a	dire une gerbe
sans trace est test ee avec tous les coups Les trois niveaux de la reconstruction de
la trace seront expliqu es dans les paragraphes suivants
 
en anglais  track  t
  
en anglais  sphere  t
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	 Pr eajustement
Un muon de haute  energie traverse le d etecteur entier parce que son libre par	
cours moyen est sup erieur aux dimensions du d etecteur La distance des coups 
a la
trace est faible par rapport 
a la longueur de la trace Les coups sur les photomulti	
plicateurs sont donc proches de la trace et dans le pr e	ajustement il est consid er e
quils sont distribu es le long de la trace
 

Pour un muon qui passe le point x

au temps t

 la probabilit e 

quun photomul	
tiplicateur au point x
i
ait un coup au temps t
i
est


i
 x
i
 x

 vt
i
 t

  
o
u la vitesse v de la trace est un param
etre libre La minimisation du 

global de
tous les photomultiplicateurs touch es



X
i


i
 
un syst
eme lin eaire permet la d etermination de x

et de la direction de la trace
comme de la vitesse v Le pr e	ajustement utilise seulement les coups en co ncidence
an de r eduire linuence du bruit de fond optique au minimum

	 S election des coups pour lajustement
Apr
es le pr e	ajustement tous les coups dun  ev enement sont test es pour leur
compatibilit e avec la trace du pr e	ajustement Une compatibilit e est assur ee si les
conditions suivantes sont satisfaites 
 La di erence temporelle %t entre un coup venant dun photon Tcherenkov
rayonn e par la trace pr e	ajust ee t
prefit
et le coup enregistr e t
i
remplit la con	
dition %t  t
prefit
 t
i
 ns ns
 La distance estim ee d dun photon Tcherenkov qui a  et e rayonn e par la trace
pr e	ajust ee et donne le coup enr egistr e remplit la condition d  m
 Parmi les coups s electionn es avec les deux conditions pr ec edentes il y a au
moins  qui sont en causalit e avec les autres
 

 Les coups s electionn es avec les trois conditions pr ec edentes passent encore les
conditions minimales pour la reconstruction
Cette s election assure quune grande partie du bruit de fond optique est rejet e avant
lajustement
 
en anglais  mean track approximation
 
Un coup  est en causalite avec un coup 
 si jt
 
  t

j 

r
v
 t
int
 !r est la distance entre
les deux positions des coups v la vitesse de la lumiere dans l eau et t
int
une constante qui a ete
choisie a 
 ns
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
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		 Ajustement
Linformation disponible pour la reconstruction des traces se compose dune
collection de coups s electionn es chacun associ e avec une information spatiale la
position et lorientation du photomultiplicateur par lequel il a  et e d etect e un temps
et une amplitude Cette derni
ere information nest pas utilis ee dans lajustement
pour le moment
 
 parce que les uctuations pour les muons de haute  energie sont
tr
es importantes et introduisent donc des complications dans la reconstruction
Linformation sur la trace dorigine est port ee par les photons Tcherenkov car le cone
Tcherenkov est centr e autour de la trace du muon Pour une trace quelconque le
temps darriv ee des photons Tcherenkov t
Tcherenkov
i
peut etre calcul e comme fonction
des param
etres de la trace Une fonction de vraisemblance
 
peut etre construite
avec la di erence entre le temps enregistr e et le temps attendu du coup 
t  t
i

t
Tcherenkov
i

L 
Y
i
P 
t  
o
u P est la fonction de distribution de la probabilit e pour le photomultiplicateur
i de voir un photon retard e de 
t compar e avec le temps dun photon Tcherenkov
provenant de la trace t
Tcherenkov
i
 La maximisation de la fonction L permet la d eter	
mination des cinq param
etres de la trace  x y z ou t  et 
La fonction de distribution de la probabilit e P 
t est param etris ee par lajustement
dune distribution comme celle montr ee dans la gure  En fait elle d epend
de l energie du muon mais cette d ependance est n eglig ee pour le moment Cest
pourquoi une parametrisation standard
 
de P 
t est utilis ee
 Reconstruction de l	energie
La d etermination de l energie dun  ev enement est importante pour la s eparation
des neutrinos atmosph eriques bruit de fond des neutrinos de sources astrophysiques
signal comme nous lavons d ej
a soulign e dans le paragraphe  La reconstruc	
tion de l energie dun muon produit dans linteraction dun neutrino par courant
charg e permet destimer l energie du neutrino  la gure  montre une corr elation
claire entre les  energies du muon et du neutrino
La reconstruction de l energie du muon est fond ee sur la m ethode d ecrite dans 
Elle a du etre adapt ee aux conditions nouvelles   un nouveau d etecteur et des out	
ils de simulation di erents Cette m ethode prend en compte le fait quun muon dune
 energie sup erieure 
a l energie critique d enie par la formule  perd de l energie
par des processus rayonnants Les pertes d energie augmentent avec l energie du
 
Les amplitudes ne sont utilisees que pour l estimation de l erreur sur le temps enregistre
 
en anglais  Likelihood function
 
obtenue a partir d un ajustement d un spectre de muons
 
E
 
entre  et  TeV
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muon comme nous lavons vu dans le paragraphe  Les amplitudes
 
A
hit
en	
registr ees par un photomultiplicateur lors du passage dun tel muon sont donc  el ev ees
par rapport aux amplitudes A
MIP
dune particule faiblement ionisante ce qui est
repr esent e sur la gure 
La m ethode utilise deux r egimes d energie 
 le regime de basse energie caract eris e par   
A
hit
A
MIP
   et
 le regime de haute energie caract eris e par  
A
hit
A
MIP
  
De plus seuls les coups compatibles avec lhypoth
ese dun rayonnement Tcheren	
kov provenant de la trace reconstruite sont utilis es La gure  montre la fraction
des coups par  ev enement qui remplissent la condition du r egime de basse  energie en
fonction de l energie du muon Jusqu
a une  energie denviron  TeV cette fraction
est sup erieure 
a " L ev enement est donc class e dans le r egime de basse  energie
Au del
a plus de " de coups sont rejet es par les crit
eres du r egime de basse  energie
Dans ce cas l ev enement est class e dans le r egime de haute  energie
Un estimateur d energie x  E

peut etre d eni par
x  n
hit


P
i
A
hit
i
P
i
A
MIP
i
 

 
o
u la somme est eectu ee sur tous les coups satisfaisant aux crit
eres pr ec edents n
hit
est le nombre de coups provenant de la trace du muon Dans une simulation r ealiste
les coups provenant de la trace ne sont pas connus 
a priori Cest pourquoi les coups
s electionn es dans la reconstruction de la trace paragraphe  sont utilis es Sur
les gures   et  les distributions pour les deux ensembles de coups sont
repr esent ees La gure  montre la distribution des estimateurs de basse  energie
points clairs et de haute  energie points fonc es Par un ajustement lin eaire de ces
distributions gure  on obtient une relation entre E

et x de la forme
log
 
E

  a' b  log
 
x  
o
u b est proche de  Les valeurs pour a et b obtenues des ajustements montr es sur
la gure  sont pr esent ees dans le tableau  Dans le r egime de haute  energie
et si les coups utilis es dans la reconstruction de la trace du muon sont consid er es
dans lajustement la m ethode ne marche plus tr
es bien  la courbe est plutot plate
et en cons equence b nest plus proche de  Ici la m ethode doit encore etre modi ee
Les r esultats obtenus avec cet algorithme de reconstruction de l energie seront
d ecrits dans le paragraphe  La gure  montre l energie reconstruite E
rec
en fonction de l energie simul ee E
gen
pour les deux ensembles de coups utilis es pour
le d eveloppement de lalgorithme Lestimation nest pas biais ee entre    TeV et 
 
nombre de photoelectrons par coup
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 
Energie reconstruite E
rec
d
un muon
en fonction de l
 energie vraie E
gen
pour les deux
ensembles de coups utilis es La droite E
rec

E
gen
est trac ee pour r ef erence
PeV  la distribution est parfaitement centr ee sur la droite E
rec
 E
gen
 En	dessous
denviron  TeV les pertes d energie dun muon sur lesquelles lestimation d energie
est fond ee sont quasiment constantes  la m ethode appliqu ee ne fonctionne plus
 	

Au	dessus denviron  PeV la m ethode nest pas adapt ee non plus  il semble que
trop dinformation soit perdue par la simulation simple de l electronique voir aussi
la gure  Certainement cette information peut etre r ecup er ee par lint egration
du mode complexe des coups dans la simulation de l electronique paragraphe 
 
Pour la reconstruction des energies inferieures a quelques TeV des etudes sont en cours  elles
essayent d utiliser l information de la gerbe hadronique creee au point d interaction du neutrino
Pour des energies inferieures a une centaine de GeV un algorithme base sur la longueur des traces
contenues est decrit dans 
 S

ELECTION STANDARD 
 Selection standard
La s election a pour but de rejeter des  ev enements mal reconstruits et s eparer
le signal du bruit de fond Les erreurs calcul ees lors de lajustement sont donc une
bonne mesure de la qualit e de reconstruction ainsi que les distances angle posi	
tion entre la trace pr e	ajust ee et la trace reconstruite Les coupures de la selection
standard sont d enis par les crit
eres suivants  
 le produit des erreurs de lajustement doit etre petit  e
 
 e

 e

 e

 e

  
 langle z enithal et la distance entre la trace pr e	ajust ee et la trace reconstruite
doivent satisfaire les conditions  %  

et %d  m 
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Fig   Distributions des variables utilis ees dans la s election standard Les carr es
ouverts montrent la distribution des  ev enements bien reconstruits les carr es pleins la
meme distribution pour les  ev enements mal reconstruits
La gure  montre les distributions des variables sur lesquelles nous coupons
en fonction de l energie du muon apr
es la reconstruction Les  ev enements bien re	
construits sont repr esent es par des carr es ouverts les  ev enements mal reconstruits
par des carr es pleins En comparant avec les valeurs des coupures mentionn ees plus
haut on saper(coit que les coupures assurent la s election des  ev enements reconstruits
avec des petits erreurs De plus cette s election assure un bon rejet des muons de	
scendants comme nous le verrons dans le chapitre suivant
Pour lanalyse d ecrite dans le chapitre  des crit
eres de s election di erents seront
utilis es an dassurer une ecacit e de s election plus  el ev ee pour les muons descen	
dants Ils seront d ecrits dans le paragraphe 
 CHAPITRE  LES OUTILS DE SIMULATION

 Commentaires
Les outils de simulation d ecrits dans ce chapitre sont les outils dits standards Les
param
etres utilis es sont r esum es dans le tableau  Avec les hypoth
eses pessimistes
comme par exemple une simulation de l electronique incompl
ete ils repr esentent
certainement un des pires sc enarios Des  etudes di erentes sont en cours au sein
de la collaboration ANTARES an dam eliorer les r esultats de la reconstruction et
en cons equence les performances du d etecteur que nous d ecrirons dans le chapitre
suivant Dans le paragraphe  nous pr esenterons bri
evement quelques travaux en
cours et indiquerons les am eliorations possibles 
a laide de r esultats pr eliminaires
GENDET  d etecteur utilis e standard  lignes
d
 
c
 
sdet
KM  taux du bruit optique  kHz
 electronique simul e  ARS
mod
ele de diusion selon le mod
ele d ecrit dans
lannexe B partic	
RECO  type de reconstruction D
type des coups sortie de lARS hit
 
raw
Tab   Parametres utilis es dans la simulation standard
Chapitre 
Performances du d etecteur
An de caract eriser et comparer les performances 
a haute  energie dun t elescope

a neutrinos dune mani
ere susante quatre quantit es sont g en eralement utilis ees 
 la surface eective de d etection 
 la r esolution angulaire 
 la r esolution en  energie 
 le rejet du bruit de fond
Dans ce chapitre nous pr esenterons les performances du t elescope 
a neutrinos sous	
marin ANTARES pour les  energies au	del
a de  TeV Nous montrerons bri
evement
la stabilit e des performances meme sous un changement important des param
etres
Enn nous verrons quels r esultats peuvent etre obtenus avec ce d etecteur
  Caracterisation generale d	ANTARES
 Surfaces eectives
Un param
etre important caract erisant un t elescope 
a neutrinos est la surface
eective de d etection qui entre dans le calcul du taux des  ev enements attendus
comme nous lavons vu dans le paragraphe  Elle permet de quantier le	
cacit e de d etection du d etecteur
Rappelons que les  ev enements ont  et e engendr es sur la surface dune canette en	
tourant le d etecteur an d eviter tout biais de simulation Les muons selon leur
angle dincidence  voient une surface projet ee
S
can
  r

cos  ' rh sin   
o
u r et h sont le rayon et la hauteur de la canette La gure  montre les surfaces
projet ees de la canette et du d etecteur en fonction de langle et de l energie du muon
simul e Visiblement elles ne d ependent pas de l energie et leur valeur moyenn ee sur

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les angles la surface geometrique servira comme valeur de r ef erence dans la suite
Par exemple comme nous lavons d ej
a not e dans le paragraphe  la surface
g eom etrique du d etecteur est de
S
geom
  km

 
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Fig   Surfaces projet ees de la canette
de tirage tirets et du d etecteur trait
plein en fonction de l
 energie en haut et
de l
angle d
incidence en bas du muon
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Fig   Surfaces eectives de d eclen
chement et de reconstruction pour les muons
ascendants obtenues avec di erents pro
grammes de simulation du d etecteur
Les  ev enements sont d etect es avec une ecacit e de d etection 
sel
 qui est le rap	
port entre le nombre des  ev enements engendr es N
gen
 et le nombre des  ev enements
d etect es N
sel
 La surface eective de d etection qui d epend de l energie E et de
langle dincidence  des  ev enements peut ainsi etre d enie par 
S
sel
eff
E   
sel
E   S
can
 
N
sel
E 
N
gen
E 
  S
can
  
La surface eective de d etection d epend fortement de la taille du d etecteur et de
outils de simulation utilis es par exemple lalgorithme de reconstruction Avec un
d etecteur plus grand que celui d ecrit dans le chapitre  et des simulations trop op	
timistes les r esultats pr esent es dans  sont surestim es par rapport aux r esultats
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pr esent es ici An de comprendre les di erences linuence des param
etres de la
simulation a  et e  etudi e dans  Le programme de simulation utilis e pour cette
 etude donnait des surfaces eectives trop  elev ees voir lannexe D pour plus dexpli	
cations sur ce sujet De plus il nincluait pas les eets de la diusion et de lARS
qui d egradent encore les r esultats comme le montre la gure  Ici leet de la dif	
fusion est responsable de la majeure partie de la d egradation ce que dautres  etudes
ont conrm e
 
 Dans le paragraphe  les r esultats de di erentes  etudes concernant
linuence du changement des param
etres seront r esum es
De la meme mani
ere que la surface eective de d etection S
sel
eff
 on peut d enir la
surface eective de reconstruction S
rec
eff
et de d eclenchement

S
trig
eff
 Pour les outils
de simulation d ecrits dans le chapitre pr ec edent les r esultats sont montr es sur la
gure 
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Fig   Surfaces eectives de d eclenchement points de reconstruction triangles et
de s election  etoiles pour des  energies entre  GeV et  TeV en fonction de l
angle
d
incidence du muon a gauche et de l
 energie du muon a droite
La surface eective de reconstruction du d etecteur  etudi e est quasiment ind e	
pendante de langle dincidence du muon pour les muons ascendants gure  
a
 
Par exemple dans  une degradation de la surface eective de detection de 
 et de la
resolution angulaire d un facteur de 
 a ete observee ce qui est en accord avec nos resultats

Ici nous utilisons les conditions minimales de la reconstruction de trace decrit dans le para
graphe 	 comme criteres de declenchement
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gauche Cela sexplique par lorientation des modules optiques 
a 

au	dessous
de lhorizon qui assure une bonne homog en eit e de lacceptance angulaire Pour les
muons descendants S
rec
eff
diminue avec langle montant Moyenn ee sur tous les muons
ascendants S
rec
eff
est denviron  m


a  TeV et atteint la surface g eom etrique
du d etecteur 
a  TeV Cela signie que au	del
a de  TeV on reconstruit des
muons passant 
a lext erieur du volume instrument e du d etecteur
Les crit
eres de s election rejettent environ " des  ev enements reconstruits ind epen	
damment de l energie Pour les muons verticaux ascendants le facteur de rejection
diminue jusqu
a environ " La surface eective de s election atteint ainsi  m


a  TeV et d epasse  m


a  PeV
Pour les muons ascendants avec un angle dincidence inf erieur 
a 

 la surface
eective de d etection ne d epend que faiblement de langle ce qui assure un potentiel
de d ecouverte  equivalent dans chaque r egion c eleste
 Pr ecision angulaire de la reconstruction
La r esolution angulaire dun t elescope 
a neutrinos est limit ee par langle entre le
neutrino incident et le muon reconstruit qui est la combinaison de
 langle physique entre la trace du neutrino et la vraie trace du muon 
 la pr ecision angulaire de la reconstruction cest	
a	dire langle entre la vraie
trace du muon et la trace reconstruite du muon
La pr ecision angulaire de la reconstruction est limit ee par la r esolution temporelle
du d etecteur qui est d etermin ee par l etalonnage temporel et le positionnement du
d etecteur pr esent es au cours du paragraphe  Langle physique qui ne d epend
que de l energie du neutrino a  et e introduit au paragraphe  Nous pr esentons
donc ici la pr ecision obtenue avec lalgorithme de reconstruction d ecrit dans le para	
graphe 
La gure  montre la distribution de langle z enithal reconstruit par rapport au
vrai angle z enithal du muon Visiblement la s election r eduit largement le nombre
d ev enements mal reconstruits et assure une bonne pr ecision angulaire
Les erreurs de la reconstruction cest	
a	dire la distribution de langle . entre
la direction du muon provenant de linteraction dun neutrino et la direction de
la trace du muon reconstruit ressemble 
a la distribution de la gure  Elle est
non	gaussienne et peut etre caract eris ee par trois param
etres 
 la valeur moyenne

de la distribution Elle est tr
es sensible 
a la queue des
 ev enements mal reconstruits et donc moins adapt ee 
a la d etermination de la
r esolution angulaire 
 la m ediane de la distribution est la valeur qui s epare la distribution en deux
moiti es ayant le meme nombre d ev enements Autrement dit la moiti e des

en anglais  mean
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 ev enements sont reconstruits avec un angle . inf erieur 
a langle m edian La
m ediane est le param
etre le plus adapt e 
a la caract erisation de la r esolution
angulaire comme montr e dans  Dans la suite nous lindiquerons avec  
 de la meme mani
ere on peut d enir la valeur  telle que " des  ev enements
sont reconstruits avec .   Dans le cas dune distribution gaussienne cette
valeur est l ecart	type Ce param
etre nous servira dans le chapitre suivant pour
la validation de la r esolution angulaire
Lensemble des trois param
etres est montr e sur la gure  en fonction de l energie
et de langle dincidence du muon Remarquons que pour les muons ascendants dune
 energie entre  GeV et  TeV langle m edian est de
   

  

 
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Fig   Di erence entre l
angle z enithal reconstruit et l
angle vrai du muon apres la
reconstruction et la s election La distribution en bas montre un 
zoom
 des premiers inter
valles
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Fig   R esolution angulaire de la reconstruction en fonction de l
 energie en haut et
de l
angle d
incidence en bas du muon Les barres d
erreur sont uniquement statistiques
et    

  

 Ici les erreurs sont purement statistiques Des  etudes de
di erents eets syst ematiques eectu ees au sein de la collaboration seront bri
eve	
ment pr esent ees dans le paragraphe 
Il faut encore remarquer que la pr ecision de reconstruction se d et eriore pour des
basses  energies Les muons descendants sont aussi moins bien d etect es un eet
qui est certainement du 
a lorientation des photomultiplicateurs qui implique une
acceptance diminu ee pour les traces descendantes
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	 R esolution en  energie
Lalgorithme de reconstruction de l energie du muon a  et e d ecrit au cours du
paragraphe  Il repose sur une param etrisation simple dun estimateur d energie


Pour l evaluation de l energie aucun crit
ere de s election nest appliqu e cest	
a	dire
nous estimons l energie de tout les  ev enements reconstruits
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 
Energie reconstruite E
rec
d
un
muon en fonction de l
 energie vraie E
gen

L
estimation n
est pas biais ee a partir de
quelques TeV ou les  ev enements sont dis
tribu es autour de la droite E
rec
 E
gen

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Fig   Distributions des  energies re
construites pour une  energie vraie donn ee
La r esolution spectrale est donn ee par
l
 ecarttype de ces distributions qui est
compris entre  et 
Le r esultat obtenu avec les outils de simulation standard est pr esent e sur la 	
gure  qui montre l energie reconstruite E
rec
en fonction de l energie vraie E
gen
du
muon La distribution suit la droite E
rec
 E
gen

a partir de quelques TeV comme
nous lavons d eja vu dans le paragraphe  Le fait que la distribution ne soit pas
exactement centr ee sur la droite sexplique par lutilisation dune param etrisation
non optimale Cependant celle	ci est la seule utilisable pour linstant Des  etudes

Ici nous avons utilise la parametrisation pour l ensemble des coups de signal formule  et
tableau 
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plus approfondies sont en cours elles seront publi ees dans 
Le caract
ere non biais e de lestimation au	del
a du TeV est conrm e par les distribu	
tions de logarithmes d energie reconstruite qui sont pr esent ees sur la gure  pour
des  energies vraies comprises entre  TeV et  PeV Les valeurs moyennes de ces
distributions sont obtenues par un ajustement gaussien La r esolution spectrale est
donn ee par l ecart	type de cet ajustement Les valeurs sont pr esent ees sur la gure
 en fonction de l energie vraie Un  ecart	type de lordre de  sur le logarithme
de l energie correspond 
a un facteur 
	
   sur l energie Pour les  energies
sup erieures 
a    TeV la r esolution spectrale monte 
a un facteur 
	 
 
Compar ee aux r esultats de  la r esolution en  energie a un peu diminu e Ce nest
pas trop surprenant si nous rappelons que les anciens r esultats ont  et e obtenus
avec des simulations trop optimistes


A linverse dans le cas de notre  etude nous
avons fait des hypoth
eses plutot pessimistes ce qui nous laisse esp erer que la vraie
r esolution spectrale du d etecteur sera comprise entre ces deux r esultats cest	
a	dire
que l energie sera reconstruite avec une pr ecision comprise entre un facteur  et un
facteur 
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
A gauche  les valeurs moyennes et les  ecarttypes des distributions d
 energie
reconstruite en fonction de l
 energie vraie obtenus d
ajustement gaussien gure 

A droite   energie reconstruite points pleins et  energie obtenue par la convolution de
l
 energie vraie avec la r esolution en  energie param etris ee avec les valeurs montr ees a
gauche points ouverts
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Lexemple de quelques spectres reconstruits est repr esent e sur la gure 
Le spectre vrai et la convolution du spectre vrai avec la r esolution en  energie
param etr ee par une gaussienne avec les param
etres de la gure  
a gauche sont
aussi montr es La derni
ere reproduit dune mani
ere satisfaisante le spectre recon	
struit voir aussi la gure  
a droite On saper(coit que la di erence entre le
reconstruction
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Fig   Spectres vrais symboles ouverts et reconstruits symboles pleins de muons
issus de neutrinos atmosph eriques en haut de neutrinos galactiques au milieu et de
neutrinos de sursauts gamma en bas La convolution des spectres vrais avec la r esolution
en  energie param etris ee est indiqu ee en trait plein

A gauche  apres la reconstruction

A
droite  apres la s election et la coupure sur le nombre de coups
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spectre reconstruit et le vrai spectre d epend de lindice spectral  du spectre 
plus  est petit moins la di erence est importante sur la gure   diminue de
haut en bas L energie reconstruite des muons avec des  energies vraies inf erieures

a quelques TeV est dans la majorit e des cas sup erieure 
a l energie vraie comme
nous lavons d ej
a vu sur la gure  Ainsi les  ev enements de haute  energie sont
comtamin es par les  ev enements de basse  energie Dans le cas du spectre des neutri	
nos atmosph eriques qui est domin e par des  energies basses cet eet est tr
es grave 
une bonne reconstruction du spectre nest possible quen introduisant une nouvelle
coupure sur le nombre de coups

 qui rejette une bonne partie des  ev enements de
basse  energie gure  Ainsi il est possible de reduire ce bruit de fond par une
coupure sur l energie reconstruite 
a    TeV voir les tableaux du paragraphe 
Une am elioration de la pr ecision de l energie reconstruite au	dessous de  TeV reste
n eanmoins d esirable ce qui nest pas possible avec lalgorithme utilis e ici qui est
bas e sur les pertes d energie du muon

 Rejet du bruit de fond
An de permettre une d etection able de sources une bonne ecacit e de s e	
lection une bonne r esolution angulaire et une bonne reconstruction d energie sont
indispensables Or une autre condition doit aussi etre remplie  une puret e maximale
des  ev enements s electionn es cest	
a	dire le nombre d ev enements provenant du bruit
de fond dans lensemble des  ev enements s electionn es doit etre le plus petit possible
Un t elescope 
a neutrinos qui cherche 
a d etecter des muons ascendants doit donc etre
capable de rejeter les muons descendants
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Fig   Pertes sur le nombre d
 ev enements s electionn es de signal muons ascendants
et de bruit muons descendants en fonction de l
 energie du muon Trait plein color e 
s election standard  pointill e  avec la coupure sur le nombre de coups n
raw
   trait
plein noir  avec la coupure sur le nombre de lignes touch ees n
l
 

A partir de  TeV
les pertes dues aux coupures suppl ementaires sont minuscules

nous utilisons n
raw
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Comme nous lavons vu dans le paragraphe  il y a deux sources de bruit
physique  les muons atmospheriques et les muons provenant dinteractions de neu
trinos atmospheriques La gure  nous montre que les muons atmospheriques
sont uniquement descendants et que leur taux d epasse le taux des muons issus de
neutrinos atmosph eriques de  
a  ordres de grandeur 
a  m de profondeur au
del
a de  TeV Les muons induits par des neutrinos atmospheriques au contraire
arrivent de toutes les directions et constituent donc un bruit irr eductible


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Fig   Distribution z enithale des ux
des muons repr esentant le bruit de fond
physique a  m de profondeur audela
de  TeV  les muons induits par des
neutrinos atmosph eriques histogramme
et les muons atmosph eriques trait plein
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Fig   Distributions de l
angle vrai
a et la di erence entre l
angle vrai
et reconstruit b des muons atmo
sph eriques reconstruits histogramme ou
vert s electionn es histogramme color e
et s electionn es comme  etant ascendants
en noir
Pour la d etection de sources diuses de neutrinos il est important de bien conna 	
tre lh emisph
ere dorigine des muons Cest	
a	dire la probabilit e de reconstruire les
muons atmosph eriques descendants comme  etant ascendants doit etre la plus faible

La seule possibilite de reduire ce bruit est une coupure sur l energie reconstruite du muon
Cela necessite une bonne reconstruction d energie mais permet de rejeter une bonne partie de ce
bruit comme il est montre dans le paragraphe 
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possible Leur taux doit etre inf erieur au taux du bruit irr eductible 
a savoir les
muons provenant dinteractions de neutrinos atmosph eriques An de pouvoir cal	
culer le nombre des  ev enements mal reconstruits 
a attendre une simulation compl
ete
de la statistique de    an est n ecessaire Limit e par le temps de calcul consomm e
par une telle simulation nous navons que simul e l equivalent dune journ ee Les
   

muons arrivant sur la canette ont  et e trait es avec les outils de simulation
standard Parmi eux presque   ev enements ont  et e reconstruits mais seule	
ment  s el ectionn es voir le tableau  La s election standard rejete donc une
grande partie des muons descendants ce que conrme la gure  Le facteur de re	
jet de la s election standard est malheureusement encore plusieurs ordres de grandeur
au	dessus du facteur de rejet n ecessaire
parmi    

attendus
N

muons simul es par an
reconstruits      

s electionn es      

dont ascendants   
avec n
raw
    
avec n
l
   
avec E
rec
 TeV   
Tab   Nombre N

de muons descendants apres la reconstruction la s election stan
dard et di erentes coupures suppl ementaires par jour colonne gauche et par an colonne
droite
Cest le moment o
u la r esolution angulaire entre dans le jeu  en coupant sur
langle reconstruit de la trace du muon elle permet de rejeter des  ev enements re	
construits comme descendants Si la r esolution angulaire est bonne tous les muons
atmosph eriques peuvent ainsi etre rejet es Malheureusement comme nous lavons
d ej
a mentionn e dans le paragraphe  la distribution de langle . entre la trace
vraie et la trace reconstruite montre des larges queues voir aussi la gure 
Ce sont elles qui rendent possible la reconstruction de  muons atmosph eriques
comme  etants ascendants gure  et tableau  An de r eduire ce nombre
des coupures suppl ementaires sont n ecessaires Comme nous lavons d ej
a mentionn e
une variable tr
es utile est le nombre de coups n
raw
 Elle ne rejete que les  ev enements
de basse  energie sans presque aucun inuence sur le signal comme nous avons pu le
voir sur la gure  La meme chose est vraie pour une coupure sur le nombre de
lignes touch ees  en acceptant seulement des  ev enements avec aux moins  lignes
nous restons avec seulement   ev enements gure  Une coupure suppl ementaire
sur l energie reconstruite r eduit le nombre d ev enements mal reconstruits 
a  o
u la
limite de la statistique simul ee est atteint Cela nous permet de mettre une limite
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sup erieure sur le nombre des muons atmosph eriques reconstruits comme  etant as	
cendants  N    
a " de niveau de conance CL Nous avons donc
N
ATM
  par an " CL  
Des  etudes bas ees sur une plus grande statistique au moins quelques jours sinon
plusieurs mois sont n ecessaires an de baisser la limite sur le nombre de muons
mal reconstruits
Pourtant une autre complication non prise en compte ici existe  les muons atmo
spheriques peuvent arriver en groupe Les multimuons constituent un bruit s erieux
meme si leurs traces multiples peuvent probablement etre reconnues par lenre	
gistrement de la forme des impulsions  en mode complexe une s eparation de deux
traces devient possible si  SPE ont  et e enr egistr es pendant le temps dint egration
ce qui est montr e sur la gure  Des  etudes approfondies seront n ecessaires avant
darriver 
a une conclusion
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Fig   Distributions de l
angle re
construit trait plein et de l
angle
vrai pointill e des muons atmosph eriques
apres la s election standard Le nombre des
 ev enements s electionn es comme  etant as
cendants est indiqu e
θgen (o)
θ r
ec
 
(o )
10
20
30
40
50
60
70
80
110 120 130 140 150 160 170
Fig   Angle reconstruit et angle
vrai des  ev enements s electionn es comme
 etant ascendants avec la s election stan
dard carr es ouverts et avec les coupures
suppl ementaires sur le nombre de coups et
de lignes carr es noirs
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Pour la recherche des sources ponctuelles le probl
eme du bruit de fond est moins
d elicat parce que la d etection se concentre sur un certain intervalle angulaire Le
bruit dans cet intervalle  etant proportionel 
a la taille de lintervalle il est largement
r eduit si on prend en compte un intervalle de lordre de la r esolution angulaire
Une bonne r esolution angulaire est donc indispensable Dans le cas de recherche des
neutrinos de sursauts gamma voir par exemple  le bruit est encore r eduit de
plusieurs ordres de grandeur car le signal sera corr el e en direction et en temps aux
signaux d etect es par des d etecteurs 
a rayons gamma
 Stabilite sous des changements de parametres
Nous allons maintenant pr esenter des petites  etudes de syst ematique qui ont
 et e eectu ees par des membres de la collaboration ANTARES Elles ont pour but
destimer 
a quel point les param
etres encore mal connus comme la longueur de
diusion ou pas encore x es comme par exemple le nombre de lignes ou la taille
des photomultiplicateurs changent les performances du d etecteur que nous avons
d ecrit dans le paragraphe pr ec edent Dans ce sens ce ne sont pas de vraies  etudes
de syst ematique parce que tous les param
etres seront pr ecisement connus dans le
futur
Les  etudes se concentrent donc sur linuence de divers param
etres sur les surfaces
eectives de d etection et la r esolution angulaire la m ediane  Notre int eret est
x e sur cette valeur  
a la n de ce chapitre nous voulons estimer lerreur sur la
r esolution angulaire pr esent ee au paragraphe 
 Parametres optiques
Le changement des surfaces eectives et parfois de la r esolution angulaire a  et e
 etudi e pour de di erents param
etres Les r esultats obtenus sont les suivants 
 La longueur dabsorption inuence les surfaces eectives Un changement de
  m sur L
abs
  m change les surfaces eectives de  "  
 La taille des photomultiplicateurs a aussi une certaine inuence  en passant
de photomultiplicateurs de * 
a * on gagne 	" sur lecacit e de re	
construction 
 Lanalyse de linuence du niveau de taux de potassium a  et e d ecrite dans 
Les r esultats sont r esum es sur la gure   la surface eective de d etection
diminue avec le taux du bruit Dans  aucune inuence sur la r esolution
angulaire na  et e trouv ee
 Linuence de lacceptance angulaire des photomultiplicateurs a  et e  etudi ee
Les derni
eres mesures pr esent ees sur la gure  ont  et e prises en compte
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 La surface eective de d etection obtenue avec la nouvelle distribution
angulaire diminue dun facteur    compar ee aux anciens r esultats Le change	
ment est pr esent e sur la gure  La r esolution angulaire par contre reste
inchang ee 
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Fig   Surfaces eectives de selection en fonction de l
 energie du muon pour di erents
taux du bruit de fond optique Une reconstruction nonstandard a  et e utilis ee et les sur
faces sont moyenn ees sur tous les muons ascendants Les barres d
erreur sont uniquement
statistiques
 Alignement
Jusqu
a pr esent un detecteur ideal sans d eformations a  et e  etudi e Or dans un
milieu comme la mer les d eformations de la g eom etrie caus ees par les courants
sous	marins ne seront plus n egligables Surtout la g eom etrie exacte le detecteur
reel ne sera plus connue Le syst
eme de positionnement pr evu d ecrit au cours du
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paragraphe  permet de mesurer les param
etres n ecessaires 
a la reconstruction
du d etecteur r eel Or une connaissance absolue sans erreurs n etant jamais possible
le r esultat de ces mesures le detecteur mesure ne correspond pas exactement au
d etecteur r eel Une  etude de linuence de ces erreurs dalignement sur les r esultats
de la reconstruction a  et e pr esent ee dans  Elle ne montre quune tr
es l eg
ere
d egradation de la qualit e de la reconstruction et de la r esolution angulaire
	 Diusion
Dans le paragraphe  nous avons vu que les propri et es optiques de leau sont
d ecrites par la longueur dabsorption L
abs
 la longueur de diusion L
diff
et la dis	
tribution de langle de diusion f caract eris ee par hcos i Dans une premi
ere
approximation la longueur eective de diusion d enie par la formule B d ecrit
compl
etement la diusion
Pourtant des  etudes ont montr es que la connaissance de L
eff
diff
ne sut pas 
a com	
prendre les performances du d etecteur  
 pour des mod
eles avec un L
eff
diff
xe les r esultats de la reconstruction d epen	
dent des autres param
etres de la diusion 
 pour des mod
eles avec un hcos i xe les performances du d etecteur S
eff
 
se d et eriorent si L
eff
diff
diminue 
 la forme de f est aussi importante
Ainsi chaque param
etre inuence les performances du d etecteur Leur connaissance
est donc n ecessaire pour la d etermination exacte des performances du d etecteur
ANTARES Une  etude d etaill ee a  et e entreprise an danalyser la sensibilit e des per	
formances du d etecteur aux param
etres de diusion Cette  etude nous dit avec quelle
pr ecision ceux	ci doivent etre connus Les r esultats de cette analyse pr esent es dans
 sont les suivants 
 lincertitude sur le mod
ele de diusion utilis e dans la simulation provoque une
d egradation de la surface eective de d etection denviron " 
 la r esolution angulaire est encore plus aect ee  
a tr
es haute  energie une
d egradation pouvant atteindre " a  et e trouv ee  elle peut etre r eduite 
a "
si L
eff
diff
est connue
En supposant que les mesures des param
etres optiques de leau d ecrites au para	
graphe  laissent une incertitude de " sur L
eff
diff
et de " sur f la
r esolution angulaire a  et e d etermin ee En utilisant le r esultat de ces mesures L
diff

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 m la r esolution angulaire r esultante

pour E

  TeV est 
   

  

 
en accord avec notre r esultat formule  Nous allons utiliser ce r esultat 
a la n
de ce chapitre paragraphe 
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Fig   Surfaces eectives de re
construction triangles et de s election
points en fonction de l
 energie du muon
pour deux acceptances angulaires des pho
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Fig   Surfaces eectives de re
construction triangles et de s election
points en fonction de l
 energie du muon
pour deux algorithmes di erents de re
construction  la reconstruction minimale
uilis ee dans symbols pleins et la re
construction standard symbols ouverts
La s	election standard a  et e utilis ee

Le resultat presente dans  est pour l angle entre le neutrino incident et le muon reconstruit 
  	 	


 	 

 L angle entre le neutrino incident et le vrai muon a l energie indique est de
	 

selon la formule 


A partir de ces deux valeurs nous avons calcule la valeur de la formule

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
 Algorithmes de reconstruction
La reconstruction standard de la trace a  et e d ecrite dans le paragraphe 
Certainement des modications des algorithmes standards peuvent am eliorer les
r esultats de la reconstruction et les performances du d etecteur Par exemple la re	
construction utilis ee dans  reconstruction minimale avec un algorithme l eg
ere	
ment di erent donnait des r esultats tr
es di erents qui sont pr esent es sur la gure
 Jusqu
a pr esent deux directions ont  et e envisag ees pour lam elioration de la
reconstruction standard  le pr e	ajustement et lajustement
La reconstruction de la trace du muon est bas ee sur les temps darriv ee des pho	
tons Tcherenkov sur les photomultiplicateurs La fonction de vraisemblance para	
graphe  d ecrit la probabilit e du temps darriv ee des photons Cette distribution
de probabilit e change avec les param
etres de diusion dans leau
	
 Une correction
de la fonction de vraisemblance semble donc n ecessaire an dobtenir un bon ajuste	
ment Malheureusement le mod
ele exact de la diusion dans leau nest pas connu
Une  etude de di erents mod
eles est donc indispensable La description dune telle
 etude se trouve dans  Les r esultats de cette analyse sont les suivants 
 la forme de la fonction de vraisemblance ne d epend pas fortement du mod
ele
de diusion utilis e 
 les r esultats de la reconstruction ne d ependent que l eg
erement des queues de
la fonction de vraisemblance 
 les meilleurs r esultats sont obtenus avec une fonction de vraisemblance qui
donne beaucoup de poids aux coups directs 
 une fois les coupures de s election red enies pour chaque mod
ele an de garan	
tir une ecacit e de s election constante la r esolution angulaire est aussi con	
stante
An de trouver un bon point de d epart pour lajustement un pr e	ajustement est
utilis e Une nouvelle m ethode de pr e	ajustement di erente de lalgorithme d ecrit
dans le paragraphe  a  et e invent ee  Le nouveau pr e	ajustement est bas e
sur la relation g eom etrique entre la trace et les coups provenant de cette trace due 
a
langle Tcherenkov xe Une s election suppl ementaire des coups est aussi appliqu ee 
seuls des coups en co ncidence des coups de haute amplitude et des coups directs
sont pris en compte
Le r esultat en terme de surface eective et de r esolution angulaire est montr e sur
la gure  Avec cette nouvelle m ethode une augmentation dun facteur  du
nombre d ev enements reconstruits et s electionn es est obtenue Avec les coupures

Les queues deviennent plus importantes avec l importance de la diusion comme nous l avons
vu dans le paragraphe 	
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Fig   Am elioration des surfaces eectives de reconstruction symboles pleins et de
s election symboles ouverts avec le nouveau pr eajustement de   les  etoiles mon
trent le r esultat obtenu avec la reconstruction standard les triangles montrent le nouveau
r esultat Les r esultats pr esent es au paragraphe  sont montr es en cercles
standards la r esolution angulaire reste 
a peu pr
es constante entre  GeV et 
TeV 
   

  

 
Or avec des coupures de s election plus dures une am elioration de la r esolution an	
gulaire jusqu
a    

devient possible Jusqu
a pr esent il reste un inconv enient 
les muons descendants sont reconstruits avec une plus grande erreur comme on
le voit sur la gure  
a droite en bas Cela pourrait impliquer que les traces
descendantes soient plus facilement reconstruites comme  etant ascendantes Le re	
jet du bruit de fond du d etecteur serait donc moins ecace et la d etection dun
signal de neutrinos astrophysiques deviendrait impossible An darriver 
a une con	
clusion des  etudes approfondies sont encore n ecessaires en ce qui concerne le nou	
veau pr e	ajustement mais il semble que des performances du d etecteur peuvent etre
am elior ees et atteindre les valeurs pr esent ees dans 
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 Structure du d etecteur
Le d eploiement du d etecteur  etudi e avec une structure spirale nest pas facile
Cest pourquoi la stucture a  et e modi ee an de faciliter le d eploiement des lignes et
des cables de connection  La gure  nous montre le sch ema actuel compar e

a lancien arrangement des lignes
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Fig   Vue de dessus de l
arrangement des lignes du d etecteur  etudi e a gauche et
plan du nouveau d etecteur a droite Les lignes droites d enissent la distance de  m
entre les lignes

A droite les chires indiquent l
ordre du d eploiement des lignes Le couloir
au milieu est pr evu pour les cables de connection a la bote de jonction qui sera plac ee a
l
ext erieure du d etecteur en bas du sch ema
De plus comme nous lavons d ej
a mentionn e dans le paragraphe  le d e	
ploiement de seulement  lignes est pr evu pour linstant meme si le d etecteur
pourrait etre agrandi 
a  lignes

 Cest pourquoi nous avons simul e un d etecteur 
a
 lignes et un d etecteur 
a  lignes Les surfaces eectives pour les deux d etecteurs
sont montr ees sur la gure  pour les muons ascendants en haut et les muons
descendants en bas Le d etecteur 
a  lignes est clairement moins ecace que le
d etecteur 
a  lignes ce que lon attend dun d etecteur plus petit Nous remarquons
que le rapport du nombre d ev enements s electionn es
N
 
sel
N
 
sel



   
	
La bo"te de jonction peut connecter jusqu a  lignes
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Fig   Surfaces eectives de d eclenchement de reconstruction et de s election pour
un d etecteur a  lignes a gauche et un d etecteur a  lignes a droite en fonction de
l
 energie moyenn ees sur tout les muons ascendants en haut et descendants en bas
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est inf erieur au rapport des surfaces g eom etriques
S
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Lecacit e du d etecteur 
a  lignes est donc encore plus faible que celle que lon
d eduirait de consid erations g eom etriques


A linverse le d etecteur 
a  lignes est
tout	
a	fait comparable au d etecteur 
a  lignes ce que montre une comparaison
avec les gures  et 
Pour la r esolution angulaire nous obtenons des r esultats suivants 
   

  


pour le d etecteur 
a  lignes et
   

  


pour le d etecteur 
a  lignes Ils sont comparables au r esultat obtenu avec le d etec	
teur 
a  lignes formule 
 La resolution angulaire d	ANTARES
Dans ce chapitre nous avons pr esent e les performances du t elescope ANTARES
La pr ecision angulaire obtenue avec lalgorithme de reconstruction a  et e  etudi ee en
d etail Les r esultats sont r esum es dans le tableau 
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sel

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Tab   Nombre de muons s electionn es N
sel
 et r esolution angulaire  r esultant des
 etudes d ecrites dans ce chapitre Les r esultats sont obtenus avec des muons ascendants
d
une  energie comprise entre  GeV et  TeV provenant de  interactions de
neutrinos simul es Les erreurs indiqu ees sont purement statistiques
Pour le d etecteur 
a  lignes detecteur standard la combinaison de la formule
 avec lerreur syst ematique de la formule  donne le r esultat suivant pour la
pr ecision angulaire de la reconstruction 
   

  

stat  

syst  
 LA R

ESOLUTION ANGULAIRE D
ANTARES 
Il est important de distinguer cette contribution due 
a la reconstruction du muon de
la contribution irr eductible due 
a langle entre le neutrino et le vrai muon formule
 La r esolution angulaire du t elescope est la convolution quadratique entre
langle m edian physique et langle m edian du 
a la reconstruction La gure 
montre que lerreur due 
a la reconstruction domine pour des neutrinos avec une
 energie sup erieure 
a environ  TeV soit pour des muons dune  energie sup erieure 
a
 TeV Cest donc la pr ecision de la reconstruction qui limite la r esolution angulaire
du t elescope
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Fig   M edianes des distributions des erreurs angulaires entre le muon reconstruit et
le neutrino cercles et entre le muon reconstruit et le vrai muon  etoiles en fonction de
l
 energie du neutrino pour les  ev enements ascendants s electionn es Audela de  TeV ce
sont les erreurs de reconstruction qui dominent la r esolution angulaire
Pour la r esolution angulaire du d etecteur ANTARES nous obtenons ainsi une
r esolution angulaire sur les traces montantes denviron 


a  TeV Elle diminue
avec l energie et passe en	dessous de  


a  TeV et atteint  


a  TeV
Dans le chapitre suivant nous pr esenterons une possibilit e de v erication de ce
r esultat Avant nous allons bri
evement r esumer les r esultats de ce chapitre en mon	
trant les possibilit es de d ecouverte du d etecteur de neutrinos ANTARES
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 Potentialites de decouverte
Avec la connaissance des performances du d etecteur il nous est possible de
caract eriser les potentialit es de d ecouverte dANTARES Comme nous lavons d ej
a
soulign e dans le paragraphe  un potentiel de d ecouverte  equivalent dans chaque
r egion c eleste est garanti car lecacit e de d etection ne d epend que faiblement de
la r egion angulaire Suivant les explications du paragraphe  nous montrons
les distributions des taux attendus de muons ascendants par an sur les tableaux
 et  Ici aussi les remarques de la page  appliquent Comme nous lavons
d ej
a mentionn e dans le paragraphe  la d ecouverte de sources diuses dune
part la d etection de sources ponctuelles dune autre ne n ecessite pas les memes
performances Cest pourquoi nous allons les pr esenter s eparement

 Sources diuses
La d ecouverte de sources diuses de neutrinos cosmiques n ecessite un bon rejet
et une connaissance exacte du bruit de fond De plus une bonne reconstruction de
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Tab   Nombre N

de muons ascendants induits par an par des neutrinos de sources
diuses En haut  audessus d
un seuil d
 energie vraie du muon E
min

apres la s election
standard En bas  audessus d
un seuil d
 energie reconstruite du muon E
min

apres la
coupure suppl ementaire sur le nombre de coups Les erreurs sont statistiques et prennent
en compte la dispersion des poids appliqu es
 POTENTIALIT

ES DE D

ECOUVERTE 
l energie des muons d etect es permet la reconstruction du spectre et ouvre ainsi la
possibilit e de distinguer les di erentes sources possibles Pour le moment la connais	
sance du bruit de fond des muons atmosph eriques est encore limit ee par la statis	
tique de simulation comme le montre le tableau  Ce dernier r esume le nombre
de muons ascendants de di erentes sources diuses d ecrites dans le paragraphe 
Ce tableau montre aussi qu
a partir dune certaine  energie E

  TeV le signal
ressort distinctement du bruit de fond irr eductible des muons induits par les neutri	
nos atmosph eriques
Dans le cas du plan galactique nous navons pas pris en compte le fait que cette
source nest pas vraiment diuse car les neutrinos sont suppos es provenir dune
bande de largeur de   


a partir de l equateur galactique Le rapport signal sur
bruit peut donc etre am elior e si on consid
ere la vraie distribution du signal parce
quen nobservant quune partie du ciel le bruit de fond est diminu e tandis que le
signal reste constant
 


 Sources ponctuelles
Nous avons d ej
a constat e que le bruit de fond est un probl
eme moins crucial
dans le cas de la recherche de sources pontuelles parce que les N
bruit
 ev enements
sont distribu es sur tout lh emisph
ere alors que nous regardons seulement dans une
petite fenetre de la taille de la r esolution angulaire la m ediane voir la gure 
Celle	ci nous donne un petit angle solide d$ dans lequel nous observons " des
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Tab   Parametres pour le calcul du bruit de fond pour les sources ponctuelles Pour
les muons atmosph eriques descendants reconstruits comme  etant ascendants nous avons
assum es une r esolution angulaire de  


 
Du meme les 

 restes de supernovae  qui sont reparties dans le plan galactique pour
raient donner un signal largement audessus du bruit Comme cela necessite une etude plus detaillee
nous ne les prenons pas en compte dans ce travail de these
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 ev enements de la source En cons equence le bruit est r eduit dun facteur
  
d$
voir le tableau  Les taux de bruit de fond ainsi obtenus sont compar es au nombre
de muons attendu de di erentes sources ponctuelles dans le tableau  Visiblement
une d etection de sources ponctuelles ne semble pas possible selon nos r esultats Si les
outils de simulation plus pr ecisement  lecacit es de reconstruction et de s election
ne peuvent pas etre am elior es dau moins un facteur  la d ecouverte de sources
ponctuelles doit attendre la prochaine g en eration de t elescopes 
a neutrinos dune
surface de  km


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Tab   Nombre N

de muons ascendants induits par an par des neutrinos de sources
ponctuelles dans un angle solide de la taille de la r esolution angulaire En haut  audessus
d
un seuil d
 energie vraie du muon E
min

apres la s election standard En bas  audessus
d
un seuil d
 energie reconstruite du muon E
min

apres la coupure suppl ementaire sur le
nombre de coups Les erreurs sont statistiques et prennent en compte la dispersion des
poids appliqu es
  
en supposant que ce bruit est distribue de fa#con isotrope ce qui est certainement vrai pour les
neutrinos atmospheriques mais probablement aussi pour les muons atmospheriques descendants
reconstruits comme etant ascendants
Chapitre 
V eri	cation de la r esolution
angulaire
La v erication de la r esolution angulaire dANTARES a pour but de prouver que ce
d etecteur m erite detre consid er e comme un v eritable t elescope 
a neutrinos Cela
ninclut pas seulement la validation dune tr
es bonne r esolution angulaire qui est
une carct eristique dun t elescope mais aussi la conrmation dun positionnement
absolu pr ecis cest	
a	dire que la capacit e 
a d enir une direction de vis ee absolue
qui est important pour la recherche de sources ponctuelles doit etre d emontr ee
Des di erents outils d etalonnage et de positionnement sont pr evus pour le d etecteur
ANTARES voir le paragraphe  Par exemple l etalonnage interne le position	
nement relatif entre des modules optiques ainsi que le positionnement global 
a laide
dun syst
eme GPS permettent la surveillance de la r esolution angulaire En revanche
pour la v erication de la capacit e de pointage absolu aucune possibilit e nexiste avec
les syst
emes internes du d etecteur
An de d eterminer leur r esolution angulaire et leur direction de vis ee absolue les
t elescopes astronomiques traditionnels utilisent des sources ponctuelles observables
et connues Comme ces sources n emettent pas de muons leur utilisation nest pas
possible dans le cas dANTARES et des autres d etecteurs de muons sous	terrains Cest
pourquoi ces exp eriences utilisent la Lune par exemple MACRO  ou SOUDAN 
En absorbant les rayons cosmiques d ecrits dans le chapitre  la Lune semble etre
une anti	source de rayons cosmiques dont lombre peut etre d etect ee
Lobservation de lombre de la Lune en rayons cosmiques de haute  energie a  et e
propos ee par Clark  en  Les rayons cosmiques arrivant de lespace sur
Terre interagissent dans latmosph
ere terrestre comme nous lavons vu dans le
paragraphe  Dans ces interactions des muons atmospheriques descendants sont
cr e es Lorsquils arrivent dans le d etecteur au fond de la mer ils constituent un bruit
de fond voir le paragraphe  Lombre de la Lune se traduit par un manque
de muons descendants dans la direction de la Lune Cest ce manque que nous utili	
serons dans lanalyse

 CHAPITRE  V

ERIFICATION DE LA R

ESOLUTION ANGULAIRE
Les paragraphes suivants d ecrivent la d etection des muons descendants et lutilisa	
tion de lombre de la Lune pour la d etermination de la r esolution angulaire et de la
pr ecision du positionnement

  Detection des muons atmospheriques
Avant que nous nous concentrions sur lobservation de lombre de la Lune il
nous faut dabord conna tre le nombre des muons atmospheriques d etect es dans
la direction de la Lune
 
 Ces muons sont ceux que nous avons analys es comme
bruit de fond dans le paragraphe  Nous savons donc d ej
a tableau  que
   

muons seront reconstruits et    

s electionn es par an En revanche
maintenant nous nous int eressons seulement aux  ev enements reconstruits comme
 etant descendants qui viennent de la direction de la Lune tableau  Il faut donc
non seulement prendre en compte lecacit e de d etection des traces descendantes
S
eff


 E

 et la variation de la pr ecision angulaire de reconstruction en fonction
de langle z enithal et de l energie du muon 

 E

 mais aussi le ux des muons
atmosph eriques &

 E

 et la position de la Lune P 
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Fig   Surfaces eectives en fonction de l
angle d
incidence du muon a gauche et de
l
 energie du muon seulement pour les muons descendants a droite
 
par exemple dans un angle de 

autour de la Lune
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 Ecacit e de d etection des traces descendantes
et pr ecision angulaire
Les photomultiplicateurs regardant vers le bas lecacit e de reconstruction et de
d etection est nettement plus faible pour les muons descendants que pour les muons
ascendants Les surfaces eectives en fonction de l energie et de langle dincidence
des muons sont montr ees sur la gure  La surface eective de reconstruction at	
teint   km

pour les muons verticalement descendants moyenn ee sur les  energies
entre  GeV et  TeV ou les  energies inf erieures 
a  TeV moyenn ee sur les
muons descendants La surface eective de s election est encore plus faible dau
moins un ordre de grandeur ce qui fait que les muons descendants ne sont pratique	
ment plus d etect es

 En cons equence la s election standard ne peut pas etre utilis ee
dans cette  etude
La s election standard assure aussi la pr ecision de reconstruction d ecrite dans le para	
graphe  Or nous y avons d ej
a remarqu e que la pr ecision de reconstruction se
d et eriore pour des basses  energies et des grandes angles Ainsi si nous nutilisons
pas la s election standard il faut trouver un autre algorithme permettant dobtenir
une pr ecision angulaire

de    

 Le d eveloppement dune nouvelle s election avec
une ecacit e de d etection am elior ee pour les traces descendantes est d ecrit dans le
paragraphe 
 Flux des muons atmosph eriques
Le ux de muons atmosph eriques d epend de langle z enithal Comme nous lavons
d ej
a vu dans le paragraphe  il diminue rapidement vers lhorizon Il d epend
aussi de l energie comme le montre la gure  Un ux important nest garanti
qu
a basses  energies et 
a grandes angles
	 Position de la Lune
La Lune nest au	dessus de lhorizon que pendant la moiti e du temps moyenn e
sur lann ee De plus des angles z enithaux au	del
a de 

ne sont que rarement
atteints et sous des angles z enithaux sup erieurs 
a 

la Lune nest jamais visible
voir la gure  La position la plus probable de la Lune est 
a   

 Nous
prenons en compte la position de la Lune par la probabilit e P  detre observable
sous un certain angle z enithal  et azimutal  Comme lecacit e de d etection ne
d epend pas de langle azimutal nous lavons somm ee sur tous les angles azimutaux
correspondants La gure  nous montre cette distribution P

ce qui est tout a fait le but de la selection standard

Dans ce chapitre nous utilisons la valeur  pour la caracterisation de la resolution angulaire
comme nous l avons deja mentionne dans le paragraphe 

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Fig   Flux int egr e des muons atmo
sph eriques a  m de profondeur en
fonction de l
angle z enithal audela de
cinq seuils en  energie di erents entre 
GeV et  TeV m esur e sur la canette
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Fig   Probabilit e normalis ee d
ob
server la Lune sous un certain angle
z enithal audessus de l
horizon voir aussi
la gure  L
int egrale de la distribution
donne 

 S election des muons descendants
Nous avons vu dans le paragraphe  que les coupures de la s election standard
d ecrites dans le paragraphe  rejettent en grande partie des muons descendants
Pour la d etection de lombre de la Lune nous nous int eressons exactement 
a ces
muons et ne souhaitons pas les  eliminer Une s election di erente de la s election
standard est donc n ecessaire En ce qui concerne la bonne r esolution angulaire at	
teinte avec la s election standard elle doit quand meme etre conserv ee an de pouvoir
d etecter lombre de la Lune
Nous avons developp e une nouvelle s election en utilisant    

muons descen	
dants Ils ont  et e engendr es avec le programme GEM  qui produit leur spectre
suivant le ux dOkada  Seuls les muons reconstruits comme  etant descendants
ont  et e pris en compte Les coupures utilis ees dans la s election standard assurent
une bonne qualit e de reconstruction

 cest pourquoi nous garderons ces variables

Nous denons la qualite de reconstuction a partir de l angle spatial $ entre la direction du
vrai muon et la trace reconstruite
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Cependant les positions des coupures  etant choisies an de garantir une puissance
maximale de rejet de bruit de fond qui ne joue aucun role dans notre  etude nous
allons modier les positions de ces coupures
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Fig   Distributions des variables utilis ees dans la s election pour les  ev enements bien
reconstruits 
   

 trait plein color e et les  ev enements mal reconstruits 
  


en noir pointill e  l
angle  a et la distance d b entre la trace r esultant du pr e
ajustement et la trace reconstruite et le produit des erreurs de reconstruction c La gure
d montre la pr ecision angulaire de la reconstruction obtenue en fonction de la position
de la coupure sur le produit des erreurs de la reconstruction Les coupures utilis ee dans
cette nouvelle s election sont indiqu ees par des eches
Les gures  a et b montrent les distributions de langle % et de la dis	
tance %d entre la trace r esultant du pr e	ajustement et la trace reconstruite pour
les  ev enements bien reconstruits avec .  

 et les  ev enements mal reconstru	
its avec .  

 Les coupures standards

sur ces deux variables ne jettent que
peu d ev enements En revanche la coupure sur le produit des erreurs de lajuste	
ment e
 
 e

 e

 e

 e

qui assure la bonne r esolution angulaire rejette enormement
d ev enements

 comme le montre la gure  c An de pouvoir atteindre notre
but une bonne r esolution angulaire et un nombre  el ev e d ev enements s electionn es
nous allons reserrer les coupures sur % et %d et en meme temps relacher la coupure

!  


et !d  m voir le paragraphe 

dans la selection standard nous coupons sur e
 
 e

 e

 e

 e

 	 
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sur les erreurs de reconstruction 
a une valeur qui assure justement la pr ecision an	
gulaire n ecessaire de   

 La distribution de langle  d eni dans le paragraphe
 en fonction de la position de la coupure est montr ee sur la gure  d La
valeur de la coupure doit donc etre log
 
e
 
 e

 e

 e

 e

  
La nouvelle s election se compose donc des coupures suivantes indiqu ees par des

eches sur la gure  
 langle et la distance entre la trace pr eajust ee et la trace reconstruite doivent
satisfaire les conditions  %  

et %d  m 
 le produit des erreurs de lajustement doit etre petit  e
 
 e

 e

 e

 e
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Fig   R esolution angulaire des muons
descendants obtenue avec la nouvelle
s election en fonction de l
 energie en haut
et de l
angle d
incidence en bas du muon
La ligne pointill ee indique    

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Fig   Nombre des muons reconstruits
pointill e et s electionn es en noir  nou
velle s election  en couleur  s election stan
dard en fonction de l
 energie en haut et
de l
angle d
incidence en bas
La gure  montre la r esolution angulaire obtenue avec ces coupures Visible	
ment les  ev enements avec .  

sont s electionn es Enn la gure  montre les
distributions des  ev enements passant la reconstruction la s election standard et la
nouvelle s election Lecacit e de s election a  et e am elior ee  compar e 
a la s election
standard nous gagnons un facteur  sur le nombre d ev enements s electionn es
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 Nombre de muons attendu
Les nombres de muons atmosph eriques reconstruits et d etect es sont rassembl es
dans le tableau  Sur tout lh emisph
ere sup erieur $   le nombre des muons
s electionn es par an est de presque trois millions premi
ere colonne Dans un angle
solide de $    
 
correspondant 
a  deg

 nous attendons  muons par deg

par an deuxi
eme colonne Comme nous le verrons plus tard dans le paragraphe
 leet de lombre de la Lune s etend sur un rayon de lordre de 


a partir du
centre de la Lune En revanche comme nous nous int eressons aux muons provenant
de la Lune il nous faut prendre en compte la probabilit e P  de la Lune detre
observable 
a une certaine position   sur la voute c eleste paragraphe 
Ainsi nous nissons avec
N

   deg
 
an 
dans le degr e autour de la Lune $
moon
 troisi
eme colonne Dans le paragraphe
 nous allons utiliser ce chire pour calculer le temps dobservation n ecessaire 
a
la d etection de lombre de la Lune
N

$ par an $   $  deg

$
moon
 deg

reconstruits    

 
s electionn es standard    

 
s electionn es nouveau    

 
Tab   Nombre N

de muons par an arrivant d
un angle solide  apres la reconstruc
tion la s election standard et la nouvelle s election La colonne de gauche montre le nombre
total de muons descendants la colonne du milieu les muons par deg

et la colonne de
droite les muons provenant du degr e autour de la Lune

 Detection de l	ombre de la Lune
La Lune nest pas ponctuelle car son diam
etre apparent vu de la Terre est den	
viron  

 Pourtant seule une exp erience avec une r esolution angulaire du meme
ordre ou mieux est capable den d etecter lombre ANTARES avec une r esolution
angulaire   

doit donc etre capable de la voir
En d etectant son ombre le Soleil peut etre utilis e de la mememani
ere que la Lune
pour la v erication de la r esolution angulaire voir par exemple  La d etection de
lombre du Soleil est pourtant plus compliqu ee en raison des champs magn etiques
interplan etaires qui varient avec le temps et ne sont pas pr ecisement connus
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Soleil Lune
Rayon R km   


Distance moyenne
+
d km    
	
   

Rayon moyen apparent R
app


  
Densit e moyenne + gcm

  
Densit e colonne z cmee    
 
   

Tab   Parametres caract erisant le Soleil et la Lune
Dapp (o)
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Fig   Distributions des diametres ap
parents du Soleil histogramme ouvert et
de la Lune histogramme rempli au cours
d
une ann ee
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Fig   Simulation de l
angle z enithal
de la Lune en fonction du temps  en cours
d
une journ ee en haut et pour un mois
en bas
linverse pour la d etection de lombre de la Lune seul le champ magn etique de la
Terre qui est bien connu intervient Cest pourquoi dans cette  etude de faisabilit e
nous allons nous concentrer sur la Lune
Quelques param
etres importants de la Lune et du Soleil sont r esum es dans le tableau
 La gure  montre les diam
etres apparents des deux sources pour un intervalle
de temps dune ann ee Langle z enithal de la Lune en fonction du temps est montr e
sur la gure 
 D

ETECTION DE L
OMBRE DE LA LUNE 
Dans la suite nous expliquerons comment d etecter lombre de la Lune avec ANTARES
La m ethode utilis ee est lanalyse du d ecit d ev enements autour de la Lune 
Cette analyse est dabord d ecrite dune mani
ere g en erale et simpli ee Ensuite les
probl
emes rencontr es et leur solution sont pr esent es et les r esultats r esum es dans le
paragraphe 
 M ethode g en erale
La d etection du d ecit d ev enements autour de la Lune est bas ee sur une com	
paraison des distributions de densit e d ev enements observ es

dune part et attendus
en labsence de cet eet dautre part en fonction de la distance angulaire au centre
de la Lune Nous avons calcul e la position apparente de la Lune pour une p eriode
dune ann ee voir la gure  Un million de muons ont  et e engendr es avec GEN	
TRA dans une fenetre de 

autour de la direction de la Lune ce qui repr esente
une statistique correspondant 
a plus de  ans de prise de donn ees
La d eviation des rayons cosmiques par les champs magn etiques interplan etaires et
le champ g eomagn etique est ignor ee dans cette simulation En eet la d eviation des
rayons cosmiques  etant inversement proportionnelle 
a leur  energie cette d eviation
est n egligable pour des rayons cosmiques de haute  energie Par exemple pour des
protons dune  energie sup erieure 
a   TeV langle de d eviation est de  

 

 De plus les muons atmosph eriques issus des interactions de ces rayons cos	
miques avec latmosph
ere terrestre suivent exactement la direction de la particule
primaire si cette premi
ere est assez  energ etique La d etection de lombre de la Lune
est donc plus simple avec les rayons cosmiques de tr
es haute  energie
Pour chaque muon la distance angulaire au centre de la Lune a  et e calcul ee Ensuite
les  ev enements sont partag es en deux ensembles  la moiti e des  ev enements constitue
lensemble du signal qui inclue lombre de la Lune cest	
a	dire les  ev enements dans
la direction de la Lune
	
 La simulation de labsorption par la Lune des rayons cos	
miques dont sont issus ces muons est faite en supprimant les muons ayant une
distance angulaire inf erieure au rayon de la Lune Lautre moiti e des  ev enements
non	modi es est utilis ee comme  echantillon d ev enements provenant dune direction

a cot e de la Lune

 La gure  montre la distance angulaire d
 
des muons simul es
Dans les trois premiers intervalles un petit d ecit d ev enements est visible dans la
distribution du signal Cest cet eet de lordre de   ev enements que nous allons
 etudier
Leet nest pas tr
es visible dans cette distribution  nous allons donc utiliser
une autre distribution Comme les  ev enements sont rang es dans des intervalles de
largeur l   


a partir du centre de la Lune langle solide $ dun intervalle i est

le signal pour lequel nous avons simule l eet de l ombre de la Lune

en anglais  onsource sample
	
en anglais  osource sample
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Fig   Nombre d
 evenements simul es en fonction de la distance angulaire au centre de
la Lune L
eet de l
ombre de la Lune n
est visible que dans les premiers intervalles
de
$
i
 i   l

 i    deg

 
Le contenu N
i
de chaque intervalle divis e par langle solide de lintervalle donne la
distribution %N%$ qui approche la densit e di erentielle d ev enements en fonction
de d
 
 Elle est montr ee sur la gure  
a gauche  les points
 
repr esentent la
distribution %N
on
%$ du signal simul e La distribution %N
off
%$ attendue en
absence dun eet dombre est montr ee en trait plein Elle est presque plate et bien
d ecrite par une densit e constante d ev enements de
B 
%N
off
%$
  deg
 
 
Leet de lombre ou la di erence 
a la distribution plate est maintenant clairement
visible
An destimer de fa(con simple la signication statistique signicance de cette
d etection linformation de la distribution %N%$ peut etre utilis ee  le d ecit
int egral d ev enements en fonction de d
 
jusqu
a lintervalle n d eni par
D
n

n
X
i 

N
off
i
N
on
i

 
avec N
off
i
 B $
i
 repr esente la di erence en nombre d ev enements entre la distri	
bution du signal et la distribution plate La distribution de D
n
est montr ee sur la
 
avec des erreurs uniquement statistiques
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Fig   Densit e a gauche et d ecit int egral a droite d
 ev enements en fonction de
la distance angulaire au centre de la Lune pour un d etecteur avec une r esolution angu
laire inniment bonne Points  le signal 
onsource
  histogramme  simulation du bruit
constant de valeur B 
osource

gure  
a droite Le d ecit augmente jusqu
a une valeur D
max
qui est atteinte 
a
d
max



A partir de ce point lombre ne peut plus etre distingu ee de la distribution
plate  le d ecit int egral reste constant La gure conrme un d ecit int egral d
 ev enements de D
max
   un chire que nous avons pu extraire de la gure 
Une estimation simple de la signicance S de d etection est donn ee par
S 
D
max
q
N
off
max
 
avec
N
off
max
 Bd

max
 
Lobservation dun eet peut etre annonc ee si S  S
min
  Pour un calcul simple
prenons le cas de la gure   nous nobservons aucun  ev enement aux distances
angulaires d
 
 R
moon
avec R
moon
le rayon de la Lune


A linverse aux distances
d
 
 R
moon
nous observons une densit e d ev enements B comme attendue Le d ecit
d ev enements est donc D
max
 N
off
max
 o
u max correspond 
a lintervalle o
u d
max
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R
moon
 Nous obtenons ainsi
S 
N
off
max
q
N
off
max

q
BR

moon
 
et avec un rayon moyen de la Lune de  

et la valeur de B de la formule  le
d ecit d ev enements est D
max
  et la signicance de d etection est S   Dans
ce cas id ealis e nous pourrions annoncer lobservation de lombre de la Lune avec un
d ecit int egral d ev enements plus petit  D
min
 S
min
q
Bd

max
 
En r ealit e il faut prendre en compte la r esolution angulaire Dans ce cas d
max
sera
plus grand de lordre de 

 et en cons equence N
off
max
augmente Nous voyons donc
que la r esolution angulaire a une forte inuence sur le r esultat ce que nous allons
analyser dans la suite
 Eet dune r esolution angulaire nie
La r esolution angulaire du d etecteur a  et e simul ee en appliquant une fonction
gaussienne de largeur    sur la direction du muon La r esolution angulaire nie
du d etecteur se manifeste davantage dans la distribution de densit e d ev enements du
signal  le puits 
a petite distance angulaire d
 
que nous avons pu voir sur la gure
 
a gauche sera  etal e La gure  
a gauche montre cet eet pour di erentes
r esolutions angulaires suppos ees Plus la r esolution angulaire du d etecteur est bonne
plus il est facile de d etecter le puits Au	del
a de    

 

 la distribution du
signal ne peut plus etre distingu ee dune distribution plate comme nous le verrons
dans le paragraphe suivant Pour des r esolutions angulaires sup erieures au rayon de
la Lune
  
 le niveau o	source est atteint 
a des distances angulaires d
 
  

 un
fait que nous allons utiliser plus tard
La distribution du d ecit d ev enementsD
n
gure  
a droite est aussi chang ee
par leet de la r esolution angulaire voir gure  
a droite Le maximum de la
distribution D
max
diminue avec la valeur montante de  Il est toujours atteint aux
valeurs inf erieures 
a 

 Le d ecit d ev enements est quasi	lin eaire pour D
n
 D
max

D
n
 d
n
 
	 Mesure de la r esolution angulaire
On peut essayer de mesurer la r esolution angulaire 
a partir de la distribution
observ ee de densit e d ev enements du signal Pour cela nous avons simul e les dis	
tributions  onsource  de densit e d ev enements pour des valeurs de 
in
comprises
entre z ero et  

 Ces distributions fournissent les histogrammes de signal Un
  
ce qui est certainement le cas pour le detecteur ANTARES
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Fig   Densit e a gauche et d ecit a droite d
 ev enements en fonction de la distance
angulaire au centre de la Lune pour les di erentes r esolutions angulaires  indiqu ees
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Fig   R esultats du test de 

pour
une r esolution angulaire inniment bonne
La ligne pleine montre le 

obtenu par la
comparaison avec une distribution plate
ensemble dhistogrammes de comparaison pour des valeurs 
test
a  et e obtenu

a partir des distributions  osource  correspondantes en rejetant les muons de la
direction de la Lune simulation Un exemple dun tel histogramme de signal et
dun histogramme de comparaison est montr e sur la gure  pour une r esolution
angulaire inniment bonne 
in
 

 Un histogramme suppl ementaire contenait
une distribution strictement plate de valeur B formule  Ensuite nous avons
compar e la distribution de signal pour un 
in
xe avec tous les histogrammes de
comparaison simul es en appliquant un test de 

 Comme leet de lombre de la
Lune nest visible que dans les premiers intervalles nous limitons le test aux pre	
miers  intervalles
 
  


La gure  nous montre le r esultat dans le cas dune r esolution angulaire id eale
Les r esultats des tests de 

pour dautres r esolutions angulaires sont montr es sur
la gure  Les points repr esentent les valeurs de 


test
 obtenues dans la com	
paraison avec les di erents histogrammes de comparaison la ligne pleine montre la
valeur 

plat
obtenue dans la comparaison de la distribution de signal avec une dis	
 
Le nombre de degres de liberte est donc n
dof
     
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tribution plate Les erreurs sur les valeurs de 

sont  egalement montr ees sur cette
gure Elles sont d enies
 
par
p
 n
dof

La valeur de 

 etant la plus basse 
a 
in
 

sur la gure  nous mesurons
la vraie valeur de 
in
 De plus la valeur exacte de 

min
   et donc


 
min
n
dof
 
indique que la qualit e de lajustement est bonne An de d eterminer des erreurs sur
la valeur mesur ee nous pouvons donc utiliser %

  par degr e de libert e An de
mesurer  nous allons proc eder de la mani
ere suivante 
 Nous avons d eni la valeur dun 

acceptable par 

min
'


 
n
dof
  Elle est
montr ee en pointill e sur les gures  et  Une mesure de  nest possible
que si la valeur 


test
 est acceptable et inf erieure 
a 

plat
 Cest	
a	dire que
pour une mesure la distribution des 

doit descendre au	dessous des deux
lignes montr ees Une mesure de la r esolution angulaire est ainsi impossible dans
le cas de la distribution d G en eralement pour des r esolutions angulaires

in
  

 nous trouvons que 


test
  

plat
 Leet dombre nest donc
plus d etectable comme nous lavons d ej
a mentionn e
 Dans le cas dune mesure possible labcisse du minimum de la distribution
des points situ e 
a 

min
nous donne la r esolution angulaire mesur ee Nous
lindiquons avec 
mes


min
 Pour des r esolutions angulaires sup erieures 
a  


la distribution des 

autour du minimum devient de plus en plus large et la
position exacte du minimum nest plus  evidente Pour  

 
in
  

 nous
ne voyons meme plus de minimum voir les distributions b et c N eanmoins
une indication dun eet dombre existe encore car 


test
  

plat
 Linter	
section de la distribution des points avec la ligne pleine de 

plat
nous donne
une limite inf erieure sur la valeur de 
in

 Seules pour les r esolutions angulaires 
in
  

 une bonne mesure de  est
possible Dans ce cas les valeurs 
test
correspondantes 
a 


test
   nous
indiquent lintervalle dans lequel la r esolution angulaire est mesur ee  les deux
intersections de la ligne en pointill e avec la distribution des 


a 
mes
 
 et

mes
' 
 d enissent les erreurs 
 sur 
mes
 Le tableau  les r esume ainsi
que les valeurs 
mes
obtenues

 Calcul du temps dobservation
Dans les distributions montr ees jusqu
a pr esent nous avons utilis e beaucoup
d ev enements En fait nous nallons mesurer quun nombre de muons beaucoup plus
faible avec notre d etecteur voir le tableau  An de pouvoir d etecter un eet dans
la distribution de densit e d ev enements un nombre minimal N
min
d ev enements est
n ecessaire Pour la d etermination de N
min
 nous avons r eduit la statistique entrant
 
autour du minimum  

 

min
 CHAPITRE  V

ERIFICATION DE LA R

ESOLUTION ANGULAIRE
(a) σin=0,5o
σtest (o)
χ2
1
10
10 2
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2
(b) σin=1,0o
σtest (o)
χ2
1
10
10 2
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2
(c) σin=1,5o
σtest (o)
χ2
1
10
10 2
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2
(d) σin=2,0o
σtest (o)
χ2
1
10
10 2
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 1.75 2
Fig   Resultats du test de 

en fonction de la valeur de 
test
pour les di erentes
r esolutions angulaires 
in
indiqu ees La ligne pleine montre le 

obtenu par la comparaison
avec une distribution plate Voir le texte pour l
explication de la ligne en pointill e
 D

ETECTION DE L
OMBRE DE LA LUNE 

in

mes


 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 


in

mes
 

  

 

  

 

  

 

  

 

  

 

  

 

  

 

  

 

  

Tab   R esultats des mesures de la r esolution angulaire  
in
est la valeur vraie 
mes
la valeur mesur ee et  l
erreur sur 
mes

dans la distribution de densit e d ev enements Nous avons calcul e la signicance de
lobservation de leet de lombre de la Lune avec la statistique r eduite La signi	
cance S a  et e d enie dans la formule  Elle prend en compte la di erence entre
la distribution du signal et une distribution plate caract eris ee par le param
etre B
formule  Comme nous lavons vu dans le paragraphe  une mesure de cette
di erence est possible si la r esolution angulaire est de lordre de 

 ce que nous
avons assur e avec la s election d ecrite dans le paragraphe  Cest pourquoi cette
 etude a  et e faite avec une r esolution angulaire de    

 En utilisant les valeurs
pour    

de la gure  D   B   deg
 
 d
max
  

 nous
trouvons une signicance de S    pour la statistique utilis ee jusqu
a pr esent
Nous d enissons la statistique minimale permettant une observation de lombre de
la Lune comme statistique permettant davoir S   Avec D  t et B  t nous
obtenons S 
p
t  ce que nous donne une valeur pour B
min
de lordre de
B
min
  deg
 
 
La gure  montre les r esultats du test de 

pour cette statistique minimale
An de calculer le temps n ecessaire pour lobservation de leet de lombre de
la Lune il faut seulement comparer B
min
donn e par la formule  au nombre de
muons atmosph eriques N

attendu dans la direction de la Lune formule  Nous
obtenons ainsi
t
obs

B
min
N


 deg
 
 deg
 
an
   ans  
Selon notre calcul lobservation de lombre de la Lune devient donc possible avec
ANTARES apr
es  ann ees de prise de donn ees Il est clair que pour une observation
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Fig   R esultats du test de 

pour une r esolution angulaire de    	 

avec une
statistique r eduite correspondant a  ann ees de prise de donn ees
plus signicative le temps dobservation est plus grand voir la gure  Par
exemple pour S   nous trouvons
t
obs
S     ans  
La signifcance dobservation S d epend aussi de lintervalle dint egration d
max
 car
le d ecit d evenements reste constant tandis que le nombre d ev enements du bruit
attendu est proportionel 
a d

max
formule  Ainsi S  d
max
formule  Les
valeurs r esum ees dans le tableau  prennent en compte d
max
  


a la place de
la valeur que nous avons utilis ee jusquici d
max
  

 La gure  montre la
signicance de d etection en fonction de temps dobservation pour ces deux valeurs
 Inuence du positionnement absolu
Jusqu
a pr esent nous avons suppos e que le positionnement de notre d etecteur
est bien connu Dans la r ealit e nous connaissons tr
es pr ecisement la position du
d etecteur
 
mais aucune possibilit e de v erication dune rotation globale nest pr evue
dans le syst
eme de positionnement Cette rotation peut etre produite par une incli	
naison du fond de la mer en combinaison avec des lignes inclin ees par les courants
sous	marins comme le montre la gure  Nous pourrions donc avoir un syst
eme
 
la precision du positionnement est de l ordre du metre comme nous l avons vu dans le para
graphe 	
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Fig   Signicance de d etection de l
eet de l
ombre de la Lune en fonction du temps
pour deux intervalles d
int egration voir le texte
de coordonn ees de d etecteur qui est tourn e dun angle , par rapport aux coor	
donn ees globales xyz
Linuence dune telle rotation sur la capacit e dobservation de lombre de la Lune
est montr ee sur la gure  
 une rotation ,   

ne change que peu la distribution de densit e d ev e	
nements par rapport 
a la distribution sans rotation gure a Leet dune
rotation ne peut etre distingu e de celui dune r esolution angulaire de la meme
taille 
 une rotation inf erieure 
a ,   

gure b permet dans le cas dune
r esolution angulaire inniment bonne lobservation dun trou d eplac e et
moins important dans la distribution de densit e d ev enements 
 une rotation de ,   

gure c ne permet plus lobservation de lombre de
la Lune une conclusion que nous pouvons aussi tirer de nos  etudes pr esent ees
dans les paragraphes pr ec edents
La gure  conrme ces observations dans le cas dune r esolution angulaire
inniment bonne En revanche pour la vraie r esolution angulaire de   

utilis ee
sur la gure  nous trouvons que
 pour des petits angles de rotation , la distribution de densit e d ev enements
nest pas chang ee 
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Fig   Sch ema d
une possible rotation du systeme du d etecteur par rapport au systeme
de coordonn ees global xyz du a un sol inclin e et des courants sousmarins
(a) (b) (c)
d d d
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Fig   Eet d
une possible rotation du systeme du d etecteur en pointill e par rapport
au systeme de coordonn ees global trait plein sur les distributions de densit e d
 ev enements
en bas en fonction de l
importance du d eplacement Les petits cercles pleins repr esentent
la position de la Lune les grands cercles ouverts indiquent la taille de l
eet d
ombre qui
est de 	 


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Fig   Distributions de densit e d
 ev enements pour une r esolution angulaire inniment
bonne Les triangles montrent l
eet de di erents angles de rotation a    	 

 b 
  	 

 c    	 

 d    	 

 du systeme de coordonn ees du d etecteur par
rapport au systeme global les points ouverts montrent la distribution dans le cas ou il n
y
a pas de rotation
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 pour des angles de rotation , sup erieures 
a  

leet de lombre nest plus
visible
Cela dit quune observation de lombre de la Lune avec ANTARES conrme quune
 eventuelle rotation du syst
eme de coordonn ees du d etecteur est inf erieure 
a  

 La
capacit e dun pointage absolu du d etecteur est ainsi d emontr ee

 Discussion des resultats
Dans ce chapitre nous avons montr e que lobservation de lombre de la Lune
est possible avec le d etecteur ANTARES Cette observation devient possible avec
des donn ees dau moins deux ann ees mais une observation vraiement signicative
n ecessite  ans de prise de donn ees Avec ce temps dobservation les r esultats
dANTARES peuvent etre compar es aux r esultats dautres exp eriences comme MACRO
ou SOUDAN voir le tableau 
Exp erience  

 t
obs
an N
rec



 B deg
 
 D S
MACRO       
SOUDAN       
ANTARES ce travail      
    
Tab   Observation de la Lune avec des di erents d etecteurs a muons  r esolution an
gulaire  temps d
observation t
obs
 nombre de muons atmosph eriques reconstruits N
rec


nombre d
 ev enements par deg

B d ecit int egral d
 ev enements D et signicance d
obser
vation S pour trois exp eriences di erentes
N eanmoins les caract eristiques du d etecteur ne favorisent pas la d etection de
lombre de la Lune La r eponse angulaire des photomultiplicateurs largement in	
homog
ene tombe fortement avec langle z enithal montant Moyenn e sur les h emi	
sph
eres la surface eective de d etection de traces descendantes est inf erieure dun
facteur  
a celle de traces ascendantes Des photomultiplicateurs regardants plus
vers le haut par exemple pourraient faciliter la d etection des muons athmosph eri	
ques an de d etecter plus rapidement lombre de la Lune ainsi que de rejeter ces
muons dans une analyse de traces ascendants Cette proposition vaut une  etude plus
d etaill ee
Lobservation de leet de lombre permet la d etermination
 
de la r esolution
 
au moins sous forme de limites inferieures et superieures voir le paragraphe 
	
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Fig   Distributions de densit e d
 ev enements pour    

 Les triangles montrent
l
eet de di erents angles de rotation a    	 

 b    	 

 c    	 

 d 
  	 

 du systeme de coordonn ees du d etecteur par rapport au systeme global les
points ouverts montrent la distribution dans le cas ou il n
y a pas de rotation
 CHAPITRE  V

ERIFICATION DE LA R

ESOLUTION ANGULAIRE
angulaire pour les traces descendantes Elle prouve en meme temps que les traces
reconstruites des muons permettent un pointage pr ecis vers des coordonn ees c elestes
En cas de non	observation de lombre de la Lune une analyse supposant une rotation
du d etecteur pourrait aider 
a d ecouvrir leet de lombre Si les tests avec di erents
angles , dans une r egion raisonable limit ee par la pr ecision du positionnement
reste sans succ
es la r esolution angulaire est certainement sup erieure 
a  


Conclusions
Bis zum heutigen Tag hat die
Naturwissenschaft mit jeder
neuen Antwort wenigstens
drei neue Fragen entdeckt
Wernher von Braun
Lastronomie neutrino ore lopportunit e douvrir une nouvelle fenetre dobser	
vation sur lUnivers La d etection des neutrinos cosmiques de haute  energie peut
apporter des informations importantes pour l etude de ph enom
enes int eressants en
astrophysique et en physique des particules Dans ce but la collaboration ANTARES
envisage la construction dun t elescope sous	marin 
a neutrinos avec une surface eec	
tive de   km

 Le d etecteur propos e est le r esultat dune optimisation essentielle	
ment orient ee vers la d etection des neutrinos de tr
es haute  energie N eanmoins il
est aussi performant pour la d etection d ev enements d energies aussi basses quune
dizaine de GeV ce qui en fait un d etecteur polyvalent Sa sensibilit e allant donc
dune dizaine de GeV jusquau	del
a du PeV son potentiel de physique est par
cons equent tr
es important Les performances de ce d etecteur ont  et e analys ees dans
le travail expos e et donnent les r esultats suivants 
 la surface eective de d etection de traces ascendantes atteint   

m


a 
TeV et d epasse   

m


a  PeV 
 la r esolution angulaire pour des neutrinos ascendants est denviron 


a  TeV
et diminue avec l energie Elle passe en	dessous de  


a  TeV et atteint
 


a  TeV Pour des muons descendants elle est inf erieure 
a 

pour les
 energies sup erieures 
a une dizaine de GeV 
 la r esolution spectrale au	del
a de  TeV est dun facteur  sur l energie et
monte 
a un facteur    pour des  energies sup erieures 
a  TeV 
 en ce qui concerne les estimations des bruits de fond potentiels l etude pr esen	
t ee dans ce travail est encore pr eliminaire
An de pouvoir d etecter des neutrinos cosmiques de sources di erentes un po	
tentiel de d ecouverte  equivalent dans chaque r egion c eleste est n ecessaire La faible
d ependance de la surface eective de d etection en fonction de langle z enithal des


muons ascendants remplit cette condition Une bonne reconstruction de l energie des
muons permet la reconstruction dun spectre et ainsi une distinction entre le signal
et le bruit pour des  energies sup erieures 
a  TeV tableau  Jusqu
a pr esent une
bonne reconstruction de l energie pour des muons compris entre une centaine de GeV
et quelques TeV nest pas possible An d eviter une contamination d ev enements
de haute  energie avec ces muons un eort est encore n ecessaire dans cette direction
Pour lidentication de sources ponctuelles de neutrinos une bonne r esolution an	
gulaire est indispensable parce quelle permet une r eduction importante du bruit de
fond Ainsi une source connue peut etre observ ee sur la base de quelques  ev enements
si le d etecteur dispose une capacit e de pointage absolu Neanmoins la majorit e des
ux pr edits de neutrinos est trop faible pour etre d etect ee avec un d etecteur de la
taille dANTARES En cons equence la d etection de neutrinos cosmiques de ces sources
n ecessite un d etecteur plus large avec une surface eective de lordre de  km


Une grande partie de ce travail consiste en l etude de la r esolution angulaire
du d etecteur Celle	ci est obtenue 
a partir de simulations et doit etre v eri ee avec
les vraies donn ees Ce travail sest attach e 
a utiliser lombre de la Lune en rayons
cosmiques pour cette v erication Nous avons montr e que lobservation de lombre
de la Lune est possible avec les donn ees accumul ees pendant au moins  ans Cette
observation permet la d etermination de la r esolution angulaire pour les traces de	
scendantes Elle prouve aussi la capacit e de pointage pr ecis du d etecteur qui est
de grande importance pour la d etection de sources ponctuelles La d etection dun
d ecallage eventuel dans le pointage absolu vers la Lune permet sa correction dans des
donn ees Ainsi une pr ecision de pointage absolu inf erieure 
a  

peut etre obtenue
La collaboration ANTARES pr evoit dinstaller durant les ann ees 	 les
premi
eres lignes dun d etecteur compos e denviron mille photomultiplicateurs Le
futur montrera si les esp erances li ees 
a louverture dune nouvelle 
ere de lastronomie
sont fond ees  lam elioration et l elargissement de nos connaissances de lUnivers
Annexe A
Modeles de production de
neutrinos extragalactiques
Les mod
eles th eoriques essayent expliquer le ux observ e de rayons cosmiques de
haute  energie et pr edisent un certain ux de neutrinos extragalactiques provenant
de noyaux actifs de galaxies et de sursauts gamma Les pr edictions des ux dif	
fus de neutrinos extragalactiques varient sur plusieurs ordres de grandeur et les
ux minimaux estim es ne sont pas d etectable avec les d etecteurs existants Les ux
pr edits d ependent beaucoup des hypoth
eses utilis ees pour les di erents m ecanismes
de production dans les syst
emes de noyaux actifs de galaxies Les mod
eles exis	
tants de production de neutrinos de haute  energie se divisent dans deux classes Ils
sont bri
evement pr esent es dans les paragraphes suivants Ensuite nous r esumons la
discussion des limites th eoriques en cours dans la communaut e
Modeles generiques
Dans les modeles generiques les neutrinos r esultent de linteraction des protons
avec la mati
ere dans le disque daccr etion ou le champ de rayonnement ambiant Par
exemple dans le mod
ele g en erique de Stecker  les protons interagissent avec des
photons UV du disque daccr etion via p '   %  n

 Le ux dius r esultant
est la somme de tous les noyaux actifs de galaxies dans lUnivers


A cause du champ
de radiation ces sources sont opaques et ne donnent aucun ux de rayons cosmiques

a lexception de neutrinos Ils ne peuvent donc pas expliquer les rayons cosmiques
observ es par contre les ux de neutrinos pr edits peuvent etre tr
es  el ev es
Modeles de jets
Dans les modeles de jets par exemple Protheroe  deux m ecanismes de pro	
duction de neutrinos sont consid er es Dans les r egions int erieures des jets des protons
interagissent avec le rayonnement ambiant  emis par le disque daccr etion ou produit

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comme rayonnement synchrotron dans les jets interaction p Dans les hotspots 
a la
n des jets des protons interagissent entre eux ou avec dautres protons de la mati
ere
ambiente interaction pp Les observations de variabilit e de dierentes sources per	
mettent de donner une limite sup erieure 
a la contribution des interactions pp ce qui
limite les ux pr edits de neutrinos Le ux minimal du mod
ele de Mannheim 
r esultant dun contribution des interactions pp de " cest	
a	dire " p a  et e
montr e sur la gure 
Discussion des limites theoriques
La discussion des limites th eoriques a  et e commenc ee dans  Cette limite
sup erieure sur le ux de neutrinos extragalactiques est montr ee sur la gure A
Avec un ux
E

d&
dEd$
   
 	
cm
 
s
  
sr
  
GeV A
elle donne 
a peu pr
es  neutrino par an dans un d etecteur dune surface de  km


La limite ne sapplique quaux mod
eles dans lesquels les neutrinos de haute
 energie sont produits dans des interactions p et pp de protons d energies jusqu
a

 
GeV acc el er es par le m ecanisme de Fermi Les produits des interactions en
tout cas neutrons et neutrinos mais aussi protons et photons peuvent s echapper
de la source et constituent le ux de rayons cosmiques observ e cas de sources non	
opaques comme des jets de noyaux actifs de galaxies et des sursauts gamma Ici
des ux plus importants de neutrinos provoquent un ux de rayons cosmiques au	
del
a du ux observ e


A linverse la limite ne sapplique pas aux sources opaques comme par exemple
dans le cas de mod
eles g en eriques ou aux sources dans lesquelles les neutrinos ne
sont pas produits par des interactions p ou pp quelques exemples sont mentionn es
dans les paragraphes  et  Il faut dire que nous navons aucune  evidence
exp erimentale pour lexistence de telles sources
Selon  cette limite nest valable que dans le cas le plus restreint de sources
transparentes seulement aux neutrons Elle ne sapplique aussi quaux  energies entre


et 

GeV o
u les champs magn etiques ne modient pas le ux extragalactique
des rayons cosmiques Au	dessous de 

GeV la limite peut monter en fonction
des champs magn etiques et de la composition des rayons cosmiques Au	del
a de 

GeV la validit e de la limite nest pas claire De plus il y a des sources qui pourraient
produire des ux de neutrinos 
a  ou  ordres de grandeur au	del
a du limite de 
Ce sont des sources opaques 
a haute  energie par exemple des jets qui nemettent
pas des rayons gamma 

An de conclure nous pouvons constater que les incertitudes th eoriques sur les
ux comme sur les limites sont tr
es grandes ce que justie que nous les traitons
seulement comme limites sup erieures
An detre complet nous montrons aussi une limite exp erimentale sur la gure A 
celle de AMANDA Contrairement 
a ce que les auteurs de  disent cette limite
nexclut pas le ux pr edit de Stecker meme si elle descend au	dessous du dernier 
le ux de Stecker  etant  E
  
 la limite exp erimentale obtenue pour un ux  E
 
na aucune signication
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Fig  A Limites th eoriques WB  et exp erimentales AMANDA  sur
les ux de neutrinos et des pr edictions de ux d
un modele g en erique Stecker  et d
un
modele de jets Protheroe  Les ux pr edits de sursauts gamma Waxman  et de
neutrinos atmosph eriques Volkova  sont  egalement montr es
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Annexe B
Mod elisation de la di
usion
Le milieu de propagation des photons Tcherenkov peut etre d ecrit par les para	
m
etres suivants en fonction de la longueur donde des photons  
 la longueur dabsorption L
abs
 
 la longueur de diusion L
diff
 
 une fonction de phase f qui d ecrit la distribution de langle de diusion 
souvent caract eris ee par hcos i
Pour un photon qui a parcouru une distance r la probabilit e de ne pas etre absorb e
dius e est
Pr  e
 rL
B
avec une longueur dabsorption de diusion L
abs
L
diff

La probabilit e P
diff
detre dius e avec langle d apr
es avoir parcouru une distance
dr est donn ee par 
d

P
diff
dr dcos 
 e
 rL
diff

f
L
diff
 B
Dans leau de mer deux populations de diusion distinctes existent  les mol e	
cules deau et la mati
ere en particules gure B Les premi
eres provoquent une
diusion appel ee diusion de Rayleigh qui est caract eris ee par
f
R
    

 '   cos



 B
o
u le facteur  tient compte de lanisotropie des mol ecules deau Comme on
voit sur la gure B la distribution est sym etrique en cos  
hcos i
R
   B
La mati
ere en particules donne une distribution de diusion pr esentant un pic tr
es
prononc e aux petits angles Une fonction de phase typique cest	
a	dire une fonction

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qui approche les donn ees de  voir gure B est la fonction analytique de
Henyey	Greenstein
 

f
P
     fg
 
  '      fg

   B
o
u      g
 
   g

   et
fg  
  g

 ' g

 g cos 

 B
Le param
etre g est la moyenne du cosinus de langle de diusion une mesure de
lasym etrie de la distribution 
hcos i
P
 
Z
 
  
fg  cos dcos   g  B
Cest pourquoi la moyenne du cosinus de la fonction de phase est
hcos i
P
  g
 
'   g

    B
Consid erons une combinaison lin eaire des deux populations de diuseurs La fonction
de phase s ecrit
f  p
R
 f
R
 ' p
P
 f
P
  B
o
u p
R
  est la probabilit e de diusion de Rayleigh et p
P
   la probabilit e de
diusion de particules La quantit e  peut varier entre  et " selon la longueur
donde et la concentration en chlorophylle Le tableau B montre quelques valeurs
mesur ees de 
La moyenne du cosinus de langle de diusion de la distribution globale est
hcos i    hcos i
R
'    hcos i
P
     hcos i
P
 B
Avec la longueur de diusion

nous pouvons maintenant d enir la longueur eective
de diusion
L
eff
diff

L
diff
  hcos i
 B
La gure B montre les spectres des longueurs dabsorption en haut et de
diusion en bas tels quils sont utilis es dans les programmes de simulation para	
graphe  Le spectre de la longueur de diusion correspond aux pr edictions du
mod ele de diusion de Kopelevich  Selon ce mod
ele la diusion est plus impor	
tante pour des petites longueurs donde ce que les mesures sur le site dANTARES ont
prouv e paragraphe  Le mod
ele pr edit aussi que les longueurs dabsorption
et de diusion sont du meme ordre La param etrisation utilis ee

 di erente de celle
montr ee sur la gure B donne une longueur de diusion de  m 
a    nm
 
En eet la fonction reproduit tres bien les donnees a partir de 	 
o
 Pour des angles   
o
une approximation en 
  
est utilisee

L
diff
  est determinee par le parametre  qui est l integrale sur tous les angles de la
fonction de diusion du volume voir 

modele PARTIC  v
s
 v
l
 	 

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Fig  B Diusion des particules courbe
avec des points de donn ees de  et de
Rayleigh en pointill e comme d ecrit dans
le texte
Fig  B Longueur d
absorption en
haut et longueur de diusion en bas en
fonction de la longueur d
onde 
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usion de Kopelevich 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Tab  B Mesures des parametres optiques de l
eau sur le site d
ANTARES de 
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Annexe C
D eclenchement
Les d etails des di erentes  etudes faites pour le syst
eme de d eclenchement sont
d ecrits dans   Ici seule un r esum e est present e
Dans les gures suivantes nous montrons lecacit e de reconstruction 
rec
 lef	
cacit e de s election 
sel
 et lecacit e de d eclenchement 
trig
 Elles sont d enies
par 

rec

N
rectrig
N
gen
 
sel

N
seltrig
N
gen
 
trig

N
rectrig
N
rec
 C
avec le nombre d ev enements simul es N
gen
 le nombre d ev enements reconstruits
N
rec
 le nombre d ev enements reconstruits qui ont pass e le d eclenchement N
rectrig
et le nombre d ev enements selectionn es qui ont pass e le d eclenchement N
seltrig

Un certain nombre de d eclenchements bas es sur des  ev enements locaux et proches
du d eclenchement propos e dans  ont  et e  etudi es Ce dernier d eclenchement est
bas e sur trois niveaux di erents L L L L sont les coups simples L sont
des co ncidences locales form e de  L Le niveau L exige  L sur une ligne line
trigger ou  L dans le d etecteur entier array trigger Les possibilit es analys ees
ici sont 
A  L sur  ligne
B  L sur  lignes
C  L sur au moins  lignes
D  L sur au moins  lignes
E  L sur  ligne dans   etages voisins
F  L sur  ligne dans plusieurs 	  etages voisins
Pour trois dentre eux les distributions de lecacit e de la reconstruction et de la
s election pour les  ev enements qui ont pass e le d eclenchement sont montr es dans la
gure C Pour un seuil en amplitude de  photo electrons les di erences sont
n egligeables

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Fig  C Ecacit e de reconstruction et de s election des d eclenchements AF pour un
seuil en amplitude de  pe dans un d etecteur avec une distance de  m entre les  etages

A gauche  ecacit e en fonction de l
angle d
incidence du muon pour des muons avec des
 energies E

comprises entre  GeV et  TeV

A droite  ecacit e en fonction de l
 energie
du muon pour des muons avec 

 


Parametres mesures du bruit de fond optique
Des mesures du taux de bruit de fond optique au niveau du d eclenchement L
coups simples ont  et e eectu ees par la collaboration ANTARES  La conception
des mesures permettait une variation du seuil en amplitude des coups accept es An
de corriger leet des photomultiplicateurs de  pouces utilis es dans les mesures un
facteur d echelle a  et e appliqu e sur les valeurs mesur ees Ce facteur d echelle 
a peu
pr
es le rapport des aires de d etection des photomultiplicateurs est de

 
	


pour
les photomultiplicateurs utilis es dans le d etecteur nal Le taux de comptage des
coups simples L ainsi obtenus sont montr es dans la premi
ere ligne du tableau
C Visiblement une forte r eduction du taux de comptage peut etre atteinte par
laugmentation du seuil en amplitude de  
a  ou  photo electrons pe
Le taux des concidences R
k
peut etre calcul e 
a partir du taux des coups simples R


par
R
k
 k 
N 
k  N  k
 R

 
k
  R

 
N k
  C
o
u  est la fenetre en temps  ns N   sont les  photomultiplicateurs par
 etage parmi lesquels k   sont touch es Le taux de co ncidences L par  etage en
fonction du seuil en amplitude est montr e dans la seconde ligne du tableau C
D eclenchement Seuil en amplitude
analys e  pe  pe  pe taux  el ev e
L coups simples par photomultiplicateur kHz kHz Hz kHz
L concidences par  etage Hz Hz  Hz  kHz
A  L!  ligne  kHz Hz  
 
Hz kHz
B  L!  lignes kHz  kHz


 kHz
C  L!   lignes  kHz Hz


 kHz
D  L!   lignes Hz Hz


 kHz
E  L!   etages kHz Hz


 kHz
F  L! 	  etages Hz Hz


 kHz
Tab  C En haut  taux de comptage du bruit de fond optique au niveau des coups
simples par photomultiplicateur et des concidences par etage pour les trois seuils
d amplitude etudies En bas  taux du declenchement dans le detecteur entier pour
les declenchements analyses AF
Taux et ecacite de declenchement
Les taux des d eclenchements analys es sont montr es dans le tableau C pour
di erents seuils en amplitude La stabilit e du taux de chaque d eclenchement 
a un
taux  el ev e de bruit de fond  kHz 
a  pe a aussi  et e calcul ee Les r esultats sont
montr es dans la derni
ere colonne Comme nous lavons d ej
a vu pour les coups dune
amplitude inf erieure 
a  pe tous les d eclenchements locaux analys es sont  equivalents
Bien quun seuil de  pe r eduise une grande partie du bruit de fond aucune inu	
ence sur la physique na  et e remarqu ee Au contraire 
a  pe les di erences entre
les d eclenchements locaux deviennent plus importantes gure C La densit e du
d etecteur distance entre les  etages voisins joue aussi un certain role comme les
 etudes de di erents
 
d etecteurs lont montr e  plus la distance est grande moins le
d eclenchement est ecace 
a  pe
 
Des detecteurs avec une distance de  
 et  m entre les etages ont ete analyses
 ANNEXE C D

ECLENCHEMENT
 
θµ (o)
ef
fic
ie
nc
y
 
 
Trigger A
Trigger B
Trigger C
Trigger D
Trigger E
Trigger F
reconstruction
selection
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
1.2
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180
 
Eµ (GeV)
tr
ig
ge
r 
ef
fic
ie
nc
y
Trigger E
0.5 pe
1.0 pe
2.0 pe
0.5
0.6
0.7
0.8
0.9
1
0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000
Fig  C Ecacit es pour un seuil en amplitude de  pe

A gauche  ecacit e de recon
struction et de s election des d eclenchements AF dans un d etecteur avec une distance de
 m entre les  etages en fonction de l
angle d
incidence du muon pour des muons avec des
 energies E

comprises entre  GeV et  TeV

A droite  ecacit e du d eclenchement E
dans un d etecteur avec une distance de  m entre les  etages en fonction de l
 energie du
muon pour des muons avec 

 


Lecacit e de toutes les possibilit es de d eclenchement des  ev enements recon	
struits a  et e  etudi ee On trouve que les d eclenchements locaux sont tous tr
es ecaces
ind ependament de l energie

 pour des muons ascendants avec un angle inf erieur 
a


 lecacit e du d eclenchement est de " Pour des angles sup erieurs lecacit e
depend du nombre de coups associ es au muon  comme lalgorithme de reconstruc	
tion le d eclenchement a une certaine inecacit e si le muon ne donne que peu de
coups  


A linverse lecacit e atteint aussi " pour les  ev enements avec
plus de  coups associ es au muon Pour les  ev enements qui passent au centre du
d etecteur et pour les muons de tr
es haute  energie par exemple  TeV voir gure
C lecacit e de reconstruction et du d eclenchement sont de " pour les muons
ascendants avec des angles dincidence de 


a 



L analyse a ete faite pour les traces qui passent au centre du detecteur

Conclusion
Nous avons analys e di erentes possibilit es dun d eclenchement local Les  etudes
ont montr e l equivalence des d eclenchements pour des seuils en amplitudes inf erieurs

a  pe Dans ce cas lecacit e du d eclenchement est toujours sup erieure 
a "
Le syst
eme de d eclenchement nal sera une combinaison de coups de grande ampli	
tude lus en continu par un ARS sp ecial et un d eclenchement local bas e sur des
coups de basse amplitude lu dans le cas de r ealisation des conditions de d eclenche	
ment Ce d eclenchement a  et e d ecrit au paragraphe 
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Fig  C Ecacit e de reconstruction en haut et de d eclenchement en bas pour le
systeme de d eclenchement nal d ecrit au paragraphe  en fonction de l
angle d
in
cidence du muon pour des muons avec E

  GeV a gauche et E

   TeV a
droite Le seuil en amplitude est de  pe Un d etecteur avec une distance de  m entre
les  etages a  et e utilis e
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Annexe D
Comparaison des programmes
de simulation
Dans le chapitre  nous avons d ecrit les programmes de simulation du d etecteur
Deux programmes sont utilis es 
a pr esent GEAGMU et KM Or dautres pro	
grammes existaient et une  etude de leurs performances et leurs di erences  etait
n ecessaire pour d ecider lesquels seraient utilis es dans le futur
Une comparaison entre GEASIM et KM a  et e pr esent ee dans  pour les basses
 energies


A linverse pour les hautes  energies laccord ou d esaccord entre les pro	
grammes de simulation na jamais  et e  etudi e Enn l etude des di erences entre les
programmes permet de tester la stabilit e des performances du d etecteur sous des
di erentes approximations de simulation Cette  etude sera bri
evement pr esent ee par
la suite
Les programmes compar es ici sont 
 le programme KM  avec mod
ele NWATER ou sans mod
ele PARTIC
diusion 
 le programme GEASIM  avec ses adaptations pour les hautes  energies
GEAGMU et GEAHEN
Pour ces derniers les di erences se trouvent dans les corrections des sections e	
caces qui sont montr ees sur la gure D voir le paragraphe  pour lexplication
des di erents processus dinteraction dun muon
Pour les comparaisons des muons ascendants dune  energie entre  GeV et 
PeV ont  et e engendr es avec GENTRA  La simulation du d etecteur a  et e faite
avec les cinq programmes di erents Un taux de bruit de fond optique de  kHz a
 et e simul e Les eets de l electronique nont pas  et e pris en compte Dapr
es 
les  ev enements sont ensuite compar es 
a travers les distributions 
 du nombre de photomultiplicateurs touch es par  ev enement 

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Fig  D Comparaison des sections ecaces pour di erents processus d
interaction d
un
muon en fonction de son  energie  la section ecace totale 
TOTAL
 le bremsstrahlung

BREMS
 la production de paires 
PAIR
 et les interactions nucl eaires 
NUCL
 pour
les programmes GEASIM GEAGMU et GEAHEN
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Fig  D Nombre des photomultiplicateurs touch es a gauche et distribution du temps
d
arriv ee des photo electrons a droite pour deux r egions d
 energie
 du temps darriv ee des photo electrons
 

 du nombre de photo electrons par coup 
 du nombre de coups et de photo electrons par  ev enement 
 du nombre total de photo electrons par  ev enement
Ces distributions sont montr ees sur les gures D D et D Apr
es la reconstruc	
tion les distributions angulaires des  ev enements reconstruits la gure D montre
la di erence entre langle z enithal du muon simul e et langle z enithal du muon re	
construit ce qui est une mesure de la qualit e de la reconstruction et les surfaces
eectives gure D ont  et e compar ees
GEASIM
Les distributions obtenues avec GEASIM sont repr esent ees en tirets sur les 	
gures GEASIM est un programme pour les  energies inf erieures 
a  TeV parce que
les sections ecaces utilis ees ont un comportement asymptotique aux  energies plus
 
Cette distribution a deja ete montree a plusieurs reprises par exemple sur la gure 
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Fig  D

A gauche  nombre de photo electrons par coup enr egistr e pour deux r egions
d
 energie

A droite  nombre de photo electrons par  ev enement en fonction de l
 energie
hautes qui nest pas physique Cest pourqui ce programme donne trop de lumi
ere

a haute  energie gure D Le nombre des photomultiplicateurs touch es est donc
 el ev e gure D ainsi que le nombre de photo electrons par coup gure D La
surproduction de lumi
ere se traduit aussi par des surfaces eectives trop  el ev ees
gure D
GEAHEN
Le programme GEAHEN est repr esent e en pointill e sur les gures Les sec	
tions ecaces de GEAHEN sont plus basses que celles de GEASIM ce qui vient
de la di erence dans la production des paires qui est tr
es r eduite dans GEAHEN
En cons equence le nombre des photomultiplicateurs touch es est signicativement
inf erieur au r esultat obtenu avec les autres programmes gure D La meme chose
est vraie pour le nombre de photo electrons par coup et le nombre total de coups par
 ev enement gure D
La distribution angulaire des  ev enements reconstruits est comparable 
a celle du
mod
ele NWATER Elle est caract eris ee par un angle moyen peu di erent Au con	

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Fig  D Qualit e de la reconstruction
avec GEAHEN en haut et NWATER en
bas L
angle moyen entre la trace recon
struite et la trace vraie est comparable
traire le nombre des  ev enements reconstruits ligne entries dans la fenetre de statis	
tique sur la gure D est tr
es bas un eet qui vient de la section ecace sous	
estim ee Cela se voit aussi sur la gure D qui montre les surfaces eectives pour
NWATER GEASIM et GEAHEN Visiblement GEAHEN donne des r esultats mal
compris 
a toutes les  energies La raison nest pas claire mais lutilisation de GEA	
HEN nest pas recommand ee
GEAGMU
Le programme GEAGMU en traits pleins sur les gures unit tous les avantages
de GEASIM mais pour les hautes  energies les sections ecaces ont  et e corrig ees
Aussi les r esultats obtenus avec ce programme semblent coh erents et le bon accord
avec les r esultats de KM un programme qui sest montr e tr
es convaincant apr
es
une premi
ere  etude en font un bon choix pour un programme de simulation nal
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Fig  D Surfaces eectives de d eclenchement symboles pleins et de reconstruction
symbols ouverts obtenues avec GEASIM points GEAHEN  etoiles et NWATER tri
angles

NWATER
NWATER est repr esent e sur les gures en trait mixte Compar e avec GEAGMU
laccord semble parfait sauf pour la distribution des temps darriv ee des photo elec	
trons gure D  quelle que soit l energie NWATER montre moins de coups
retard es que les autres programmes Une explication possible est leet de la simu	
lation des hadrons qui nexiste pas dans KM et qui ajouterait des coups retard es
par rapport au temps Tcherenkov de la trace
Les surfaces eectives suivent bien les courbes de GEASIM meme si elles sont un
peu plus petites ce qui semble plus r ealiste si on prend en compte leet des sections
ecaces  el ev ees de GEASIM
PARTIC
PARTIC en histogramme plein sur les gures inclut la simulation dun mod
ele
particulier de diusion voir lannexe B Linuence de la diusion se voit davan	
tage dans la distribution du temps darriv ee des photo electrons  le nombre de coups
arrivant en retard augmente visiblement gure D Les autres distributions sont
tr
es proches de celles du mod
ele NWATER ou GEAGMU Ce nest quaux hautes
 energies que le mod
ele PARTIC donne un peu plus de coups de faible amplitude et
moins de coups damplitude  el ev ee gure D Ceci sexplique par leet de diu	
sion  les coups des photons dius es arrivent avec des temps retard es ce qui diminue
lamplitude enregistr ee 
a un certain temps Le nombre total de photo electrons en
revanche correspond au mod
ele NWATER comme pr evu
Conclusion
Pour les  energies inf erieures 
a  TeV nous notons que laccord entre les di erents
programmes est tr
es bon Le nombre total de photo electrons cest 
a dire la pro	
duction totale de lumi
ere montre un bon accord sur la gamme enti
ere d energie
 etudi ee Apr
es la reconstruction la r esolution angulaire des  ev enements reconstruits
ne montre pas de grandes di erences pour les cinq programmes de simulation com	
par es


A cause de son comportement  etrange GEAHEN nest plus utilis e Lutilisation de
GEASIM nest pas recommand ee au	del
a de  TeV Cest GEAGMU qui donne
les meilleurs r esultats dans ce domaine d energie Le programme KM avec ou sans
diusion donne  egalement des r esultats convaincants N eanmoins pour des sim	
ulations sans diusion il est recommand e dutiliser GEAGMU car il fournit des
possibilit es suppl ementaires comme la simulation des hadrons et des gerbes
Finalement PARTIC et GEAGMU restent les deux programmes les plus coh erents
En cons equence leur utilisation pour la simulation du d etecteur est recommand ee
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Leurs propri et es et possibilit es  etant compl ementaires voir tableau  le choix de
lun ou de lautre d epend de l etude que lon souhaite eectuer
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Etude de la resolution angulaire du telescope a neutrinos ANTARES
Resume  Lastrophysique des neutrinos de haute  energie est une branche relative	
ment r ecente dans lastrophysique des particules Lobservation de ces neutrinos
n ecessite la construction de nouveaux types de t elescopes immenses Apr
es une
phase de recherche et de d eveloppement pendant laquelle elle a d emontr e la faisabi	
lit e dune telle entreprise en milieu sous	marin la collaboration ANTARES construit
maintenant un t elescope 
a neutrinos avec une surface de   km

 Le d etecteur
expos e 
a un taux  el ev e de bruit de fond ambiant doit etre capable de reconna tre
un faible signal physique ce qui n ecessite un d eclenchement 
a la fois puissant et e	
cace Nous pr esentons ici une analyse des di erentes possibilit es dun d eclenchement
local


A lissue de cette  etude la d enition du d eclenchement nal du d etecteur
est devenue possible Nous pr esentons  egalement une  etude des performances du
d etecteur envisag e Lanalyse n ecessite la simulation d ev enements de tr
es haute
 energie TeVPeV


A ces  energies les programmes de simulation utilisent des hy	
poth
eses di erentes ce qui a n ecessit e une comparaison de leurs r esultats avant uti	
lisation Une caract eristique importante dun t elescope 
a neutrinos est sa r esolution
angulaire Celle dANTARES obtenue dans cette th
ese est de lordre de  

pour
les muons ascendants et inf erieure 
a 

pour les muons descendants Une d etection
de lombre de la Lune dont nous avons  etudi e la faisabilit e permet de v erier ce
r esultat apr
es 	 ans de prise de donn ees
Motscles  ANTARES neutrino t elescope syst
eme de d eclenchement r esolution an	
gulaire pr ecision de pointage muons astrophysique ombre de la Lune
Study of the angular resolution of the neutrino telescope ANTARES
Abstract  High energy neutrino physics is a relatively new eld in astroparticle
physics The detection of highly energetic neutrinos needs a new kind of large tele	
scopes The ANTARES collaboration aims to build such a deep	sea neutrino telescope
After an intensive phase of R-D the construction of a  km

detector has started
For the recognition of a small signal within the enormous background a powerful
and eective trigger system is needed A study of a local trigger which led to the
denition of the nal trigger system is presented in this work Furthermore the de	
tector performances are analysed For this study the simulation of very high energy
events is necessary Dierent simulation programs were compared before being used
One of the most important parameters of a telescope is the angular resolution We
found it to be of the order of  

for upgoing tracks and smaller than 

for down	
going tracks A good pointing accuracy and an absolute positioning can be proved
by the detection of the moon shadow which should be possible after 	 years of
data taking
Keywords  ANTARES neutrino telescope trigger system angular resolution pointing
precision muons astrophysics moon shadow
